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Introduction
L'astrophysique est une science un peu particulière, sans doute parce qu'elle n'a d'autre
but que de satisfaire notre curiosité et notre envie de comprendre l'Univers dans lequel nous
sommes. Elle a de ce fait, aux yeux du grand public, un statut privilégié. Elle est source de
rêverie et d'interrogations parfois à la limite de la philosophie. Pour le chercheur aussi, c'est
une science un peu à part puisque celui-ci doit le plus souvent se contenter d'observer le
ciel, certes avec des moyens de plus en plus performants, mais ne peut que très rarement
eectuer des expériences. Il peut encore moins manipuler les galaxies ou les étoiles ! Les
échelles de temps, d'espace ou d'énergie que l'on rencontre dans l'Univers sont très éloignées
et beaucoup plus variées que celles auxquelles on a accès sur Terre. En quelque sorte, le travail
d'un astrophysicien consiste à analyser dans leurs moindres détails les photons et les quelques
particules qui nous arrivent du ciel. Ceux-ci ont parfois été émis il y a bien longtemps et nous
donnent alors accès à des informations précieuses sur l'état de l'Univers il y a des milliards
d'années. C'est grâce à cette analyse ne et à la modélisation des phénomènes physiques en
jeu que nous pourrons répondre aux nombreuses questions que l'on se pose et en particulier
à l'une d'entre elles : la formation et l'évolution des galaxies.
Les découvertes en astrophysique sont intimement liées aux avancées technologiques qui
permettent de concevoir des instruments et des détecteurs de plus en plus performants.
William Herschel fut le premier à découvrir les rayons infrarouges en 1800. Un siècle plus
tard, seuls quelques objets (la Lune, Jupiter, Saturne et quelques étoiles) avaient pu être
détectés dans l'infrarouge. C'est avec la seconde guerre mondiale, et le développement à des
ns militaires de détecteurs, que l'astronomie infrarouge pris réellement son essor. L'obser-
vation systématique du ciel dans l'infrarouge à 2.2 µm révela alors quelques surprises. On
découvrit par exemple des disques de poussières autour de certaines étoiles. A part dans
quelques gammes restreintes de longueurs d'onde, il n'est pas possible d'observer le ciel dans
l'infrarouge depuis la surface de la Terre. C'est pourquoi dans les années 60 et 70, les as-
trophysiciens ont commencé à faire des observations depuis des ballons, des avions ou des
fusées. Dans les années 80, avec le développement des techniques spatiales, il a été possible
d'envoyer dans l'espace un satellite, IRAS, qui a observé tout le ciel dans l'infrarouge. Depuis,
de nombreux satellites se sont succédés : COBE, ISO, IRIS, Spitzer, Akari. La relève est déjà
assurée avec les satellites Herschel et Planck qui seront lancés en 2009 et JWST qui sera
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vraisemblablement lancé en 2013.
Ces observations ont, entre autre, révélé des objets jusqu'alors inconnus : les galaxies
infrarouges. Ces galaxies émettent une grande partie de leur énergie dans l'infrarouge et
cette émission est due aux poussières qu'elles contiennent. Ces poussières rayonnent dans
l'infrarouge car elles sont chauées par des étoiles en formation ou par les phénomènes
d'accrétion autour d'un trou noir supermassif. On pense que ces galaxies, qu'on observe
alors qu'elles sont encore très jeunes (la moitié de l'âge de l'Univers), sont les progéniteurs
des galaxies qu'on observe aujourd'hui dans l'Univers local. Leur étude est donc essentielle
pour comprendre comment se sont formées et comment évoluent les galaxies. De plus ces
galaxies infrarouges sont les principales contributrices au fond dius infrarouge. Ce fond dius,
essentiellement homogène, contient toute l'histoire de la formation des galaxies. Son étude
est donc, elle aussi, de première importance.
Je présenterai tout d'abord au chapitre I, l'état actuel des connaissances sur la formation
des grandes structures de l'Univers et celle des galaxies. Il sera ensuite question au chapitre II,
des techniques utilisées au cours de cette thèse pour le traitement et l'analyse des données.
Le chapitre III sera l'occasion d'étudier la corrélation spatiale des galaxies infrarouges. Nous
y présenterons en particulier une nouvelle méthode pour estimer la fonction de corrélation
angulaire et nous verrons aussi comment les phénomènes de corrélation entre les sources
peuvent aecter les résultats de la méthode d'empilement. Nous étudierons au chapitre IV,
la contribution des galaxies infrarouges au fond dius à 3.6, 24, 70 et 160 µm en fonction,
d'une part, de leur couleur S24/S3.6 et, d'autre part, de leur ux à 3.6 µm. Le chapitre V
sera consacré à l'étude des distributions spectrales d'énergie des galaxies infrarouges et, en
particulier, à l'étude des corrélations entre les luminosités monochromatiques infrarouges et la
luminosité totale infrarouge. Enn, nous résumerons dans la conclusion les principaux résulats
obtenus au cours de cette thèse et ouvrirons des perspectives pour la poursuite de ce travail.
Chapitre I
D'un Univers homogène à un Univers
structuré
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L'Univers dans lequel nous sommes et que nous cherchons à comprendre n'a pas toujours
été tel qu'il nous apparaît aujourd'hui. En eet, à la fois l'espace lui-même et son contenu sont
en constante évolution. L'objet de cette thèse est d'aider à mieux comprendre la formation
et l'évolution des galaxies. La formation de ces dernières est intimement liée à celle des
grandes structures de matière noire dans l'Univers. Après avoir présenté le cadre cosmologique
adopté, nous aborderons la question de la formation des structures et des galaxies. Nous
introduirons ensuite plusieurs outils statistiques qui nous servirons aussi bien pour descrire les
grandes structures qu'à étudier l'évolution des galaxies. Nous présenterons alors les galaxies
infrarouges que nous avons étudiées plus particulièrement et verrons pourquoi leur étude est
particulièrement instructive. Enn, nous présenterons le satellite spatial Spitzer dont provenait
l'essentiel des données utilisées au cours de cette thèse.
I.1 Un Univers en expansion
I.1.1 Description géométrique de l'Univers
• Hypothèses cosmologiques
La représentation que l'on se fait aujourd'hui de l'Univers repose sur le principe cosmolo-
gique qui postule que l'Univers est, aux grandes échelles, homogène et isotrope, autrement
dit que nous n'occupons pas une place privilégiée dans l'Univers. De nombreuses observations
confortent aujourd'hui cette hypothèse : le rayonnement dius cosmologique est presque par-
faitement homogène (les inhomogénéités de températures ∆T/T sont de l'ordre de 10−5).
La distribution des galaxies et des quasars dans le ciel montre également que l'Univers est
isotrope et qu'aux grandes échelles il est homogène (voir par exemple les résultats du relevé
2dFQSO, Croom et al. 2005).
Ce principe implique que la métrique de l'Univers (c'est-à-dire la description de sa géométrie
spatio-temporelle) est la suivante :
ds2 = c2dt2 − a(t)2
[
dr2
1− kr2 + r
2
(
dθ2 + sin2 θdφ2
)]
(I.1)
où ds représente un intervalle spatio-temporel innitésimal. r, θ et φ sont les coordonnées
sphériques comobiles (qui sont sans unité) et t est le temps propre cosmologique (ie. lié au
uide). c est la vitesse de la lumière. Le facteur d'échelle a(t) est une fonction qui devra
être déterminée et qui décrit l'expansion (ou la contraction) de l'Univers. Cette grandeur est
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homogène à une longueur. Enn, le paramètre de courbure k ne peut prendre que les valeurs
−1 (géométrie hyperbolique), 0 (géométrie euclidienne) et +1 (géométrie elliptique). Cette
métrique est dite de Friedmann-Robertson-Walker (FRW). On peut également écrire cette
métrique sous la forme :
ds2 = gµνdx
µdxν (I.2)
où gµν est à proprement parler la métrique et les x
i
sont les coordonées (x0 = t, x1 = r,
x2 = θ et x3 = φ).
On suppose d'autre part que la théorie de la relativité générale décrit correctement la
dynamique de l'espace-temps, c'est-à-dire que la courbure de l'Univers est reliée à son contenu
via les équations d'Einstein :
Gµν = Rµν − 1
2
Rgµν =
8piG
c4
Tµν (I.3)
où Gµν est le tenseur d'Einstein qui décrit la géométrie de l'Univers, Rµν le tenseur de Ricci,
R la courbure scalaire. Tµν est le tenseur énergie impulsion qui décrit le contenu de l'Univers.
• Quelques dénitions
Le redshift z est déni par z =
λ0 − λe
λe
où λ0 est la longueur d'onde observée
1
et λe la
longueur d'onde à laquelle le rayonnement a été émis. On peut montrer que le redshift est
relié au facteur d'échelle par :
1 + z =
a(t0)
a(t)
(I.4)
Le redshift permet donc de situer un objet dans l'histoire de l'Univers. C'est une grandeur bien
plus commode à mesurer que le temps propre ou le facteur d'échelle car elle est directement
reliée à des observables.
On dénit enn la quantité H(t) par :
H(t) =
a˙(t)
a(t)
(I.5)
où le point représente une dérivée par rapport au temps propre t. La constante de Hubble
H0 = H(t0) est la valeur de cette quantité au temps t = t0 (c'est-à-dire aujourd'hui) :
H0 =
a˙(t0)
a(t0)
(I.6)
1. L'indice  0 signie que la valeur est prise à t = t0, c'est-à-dire aujourd'hui. Nous utiliserons cette notation
tout au long de ce chapitre.
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I.1.2 Equations de Friedmann
En combinant les équations d'Einstein et la métrique FRW, on obtient les équations de
Friedmann : 

a˙2 + kc2 =
8piG
3c2
ρa2
a¨ =
−4piG
3c2
(
ρ+
3P
c2
)
a
(I.7)
dans lesquelles apparaissent la densité d'énergie ρ et la pression P . Ces équations relient
l'expansion de l'Univers à son contenu.
On supposera dans la suite que l'Univers contient trois uides :
 du rayonnement
 de la matière non relativiste (matière noire et matière baryonique ordinaire). La matière
noire représente ∼ 90% en masse de la matière non relativiste. Sa nature est à l'heure
actuelle inconnue et aucune détection directe n'a encore jamais été faite.
 de l'énergie sombre (ou énergie noire). On appelle ainsi toute forme d'énergie qui permet
de rendre compte de l'expansion accélérée de l'Univers. La nature de cette énergie
sombre est à l'heure actuelle inconnue, même si diverses hypothèses sont envisagées :
constante cosmologique, quintessence. . .
La densité d'énergie et la pression qui apparaissent dans les équations de Friedmann (I.7)
sont donc en réalité une somme sur tous les composants de l'Univers. Mais nous verrons par
la suite, qu'à un instant donné, l'Univers est généralement dominé par une de ces trois formes
d'énergie.
Il est également possible d'écrire les équations de Friedmann en faisant apparaître la
constante cosmologique Λ, mais on peut alors se ramener au cas précédent en posant
ρΛ =
Λ
8piG
et PΛ = −ρΛc2. La constante cosmologique est ainsi considérée comme une
forme d'énergie. Nous supposerons que l'énergie sombre se trouve sous cette forme.
Les équations de Friedmann relient trois inconnues : H(t), ρ et P . Il est donc nécessaire
d'introduire une troisième équation, dite équation de fermeture ou équation d'état :
P = wρc2 (I.8)
dans laquelle le paramètre w dépend du contenu dominant de l'Univers. Pour la matière non
relativiste (matière noire et matière baryonique), on aura w = 0 (en eet, la pression est
négligeable devant l'énergie de masse). Pour le rayonnement on a w = 1/3 (statistique d'un
gaz de photons) et pour une constante cosmologique, on a w = −1 (voir ci-dessus).
En ajoutant la première équation de Friedmann multipliée par 2aa˙ à la seconde multipliée
par a˙, on obtient :
(2a¨a + a˙2 + kc2)a˙ = −8piGP
c4
a2a˙ (I.9)
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Le premier terme de cette relation peut aussi s'écrire
d
dt
(a(a˙2 + kc2)), ou encore
d
dt
(
8piG
3c2
ρa3
)
en réinjectant la seconde équation de Friedmann. L'équation I.9 devient alors :
d
dt
(
8piG
3c2
ρa3
)
= −8piGP
c4
a2a˙ (I.10)
qui donne nalement l'équation de conservation suivante :
d
(
ρc2a3
)
+ 3Pa2da = 0 (I.11)
Dans cette dernière relation, d(ρc2a3) représente la variation d'énergie totale et 3Pa2da est
le travail des forces de pression.
I.1.3 Paramètres cosmologiques
L'équation I.11 illustre le fait que l'expansion de l'Univers dépend de son contenu puisqu'elle
fait à la fois intervenir ρ et P qui sont elles-mêmes reliées par une équation d'état. Dans cette
partie, nous allons calculer l'évolution de la densité de chacun des composants dans l'Univers
en réécrivant les équations de Friedmann en fonction des paramètres cosmologiques.
L'équation I.11 peut se mettre sous la forme :
a3dρ+ 3ρa2da+ 3
P
c2
a2da = 0 (I.12)
ce qui donne, en introduisant l'équation d'état (I.8) :
a3dρ+ 3(1 + w)a2da = 0 (I.13)
ou encore, en multipliant par a3w et en supposant w constant,
d
(
ρa3(1+w)
)
= 0 (I.14)
d'où :
ρ = ρ0
(a0
a
)3(1+w)
= ρ0 (1 + z)
3(1+w)
(I.15)
Cette dernière relation illustre bien que la densité de chacune des composantes de l'Univers
évolue diéremment lorsque celui-ci se dilate. En particulier, on remarquera que la matière
ordinaire (w = 0), évolue bien comme on en a l'habitude, à savoir ρ ∝ a−3, ce qui n'est pas
le cas des autres composants comme les photons ou la constante cosmologique.
Faisons maintenant apparaître les densités ρi des trois composantes principales de l'Univers
et plaçons nous dans le cas d'un Univers plat
2
(k = 0), la première équation de Friedmann
devient : (
a˙
a
)2
=
8piG
3c2
∑
i
ρi (I.16)
2. ce qui semble à l'heure actuelle l'hypothèse la plus probable. Voir par exemple les résultats du ballon
Boomerang'98 (De Bernardis et al. 2000) ou plus récemment ceux de WMAP5 (Hinshaw et al. 2009).
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d'où
H2(z) =
H20
ρ0c
∑
i
ρi(z) (I.17)
avec ρ0c =
3c2H20
8piG
, la densité critique actuelle de l'Univers. Cette densité est dite critique
car elle correspond à la densité que doit avoir l'Univers pour être plat. Si la densité totale
est supérieure à cette valeur critique l'Univers est dit fermé ; au contraire, si la densité est
inférieure à cette valeur critique, il est dit ouvert.
On peut également dénir pour chaque composante une grandeur sans dimension, appelée
paramètre de densité : Ωi(z) =
8piGρi
3c2H(z)2
, qui vaut aujourd'hui Ωi0 =
ρi0
ρ0c
. L'équation I.17
s'écrit alors : ∑
i
Ωi(z) = 1 (I.18)
Les Ωi représentent donc la contribution de chaque composante au contenu total de l'Univers.
Il vient ensuite, en introduisant l'équation I.15 :(
H(z)
H0
)2
=
∑
i
ρi0
ρ0c
(1 + z)3(1+wi) =
∑
i
Ωi0(1 + z)
3(1+wi)
(I.19)
Cette équation relie le paramètre de Hubble, c'est-à-dire la loi d'évolution temporelle du
facteur d'échelle, au contenu de l'Univers.
Les dernières mesures de ces paramètres cosmologiques sont données dans la table I.1.
Nom Valeur
Constante de Hubble H0 70.1± 1.3 km/s/Mpc
Densité de matière Ωm0 0.279± 0.013
Densité de photons Ωγ0 (5.02± 0.19)× 10−5
Densité d'énergie sombre ΩΛ0 0.721± 0.015
Densité critique ρ0c (8.30± 0.31)× 10−10 J/m3
Table I.1  Valeurs de diérents paramètres cosmologiques obtenues en combinant les résultats
de WMAP-5 avec les mesures de distances eectuées sur les supernovae de type Ia et les
oscillations acoustiques baryoniques (BAO) (Komatsu et al. 2009)
I.1.4 Les diérentes phases de l'Univers
Les équations précédentes montrent que chacune des composantes de l'Univers va évoluer
diéremment au cours de l'expansion de l'Univers et cette évolution dépend du paramètre
w de l'équation d'état. La gure I.1 montre l'évolution des facteurs de densité Ωi avec le
redshift. On voit clairement qu'au cours de son histoire, l'Univers a connu diérentes phases :
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une première, jusqu'à zγm = 5600, où il était dominé par le rayonnement, une seconde, entre
zγm = 5600 et zmΛ = 0.37 où la matière dominait et enn la phase actuelle, depuis zmΛ = 0.37
dominée par une constante cosmologique.
Figure I.1  Evolution des facteurs de densité Ωi de chacune des composantes de l'Univers
(photons : ligne pointillée rouge ; matière : ligne continue verte ; constante cosmologique : ligne
tiret bleue). Calculé avec Ωγ0 = 5 × 10−5, Ωm0 = 0.28, ΩΛ0 = 0.72, H0 = 70 km/s/Mpc et
dans le cadre d'un Univers plat.
D'autre part, au cours de son expansion, l'Univers va se refroidir, de la même façon
qu'un gaz parfait se refroidit lorsqu'on le dilate. Après la phase d'ination, la température de
l'Univers est encore susamment élevée pour que les protons et les électrons ne puissent pas
s'associer en atomes d'hydrogène. De plus, les photons interagissent avec les électrons par
diusion Compton et on a alors, à cette époque, équilibre entre la matière et le rayonnement.
On distingue deux transitions importantes dans l'histoire de l'Univers qui sont la recombi-
naison et le découplage. La première correspond au moment où la température est susament
faible pour que les électrons et les protons puissent se lier pour former des atomes d'hydrogène.
On considère généralement que la recombinaison correspond au temps où 90% des électrons
se sont recombinés avec les protons. Cette recombinaison a lieu vers zrec = 1200 − 1400.
Le découplage correspond quant à lui au moment où les photons ne sont plus liés aux élec-
trons. Ceci a lieu lorsque le libre parcours moyen des photons devient plus grand que la
taille de l'horizon. Le découplage est légèrement postérieur à la recombinaison et a lieu vers
zdec = 1100−1200. Ces deux transitions ne sont pas simultanées car les photons interagissent
encore avec les électrons, mais plus faiblement, même lorsque ceux-ci sont liés à des protons.
Après le découplage, le gaz de photons, qui était en équilibre avec la matière, se retrouve
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libre et n'interagit quasiment plus avec la matière : ce sont ces photons qui forment ac-
tuellement le Fond Dius Cosmologique (CMB pour Cosmic Microwave Background). Ce
rayonnement millimétrique, détecté pour la première fois par Penzias et Wilson en 1964, est
un des piliers observationnels de la théorie du Big-Bang. L'étude des inhomogénéités de ce
rayonnement nous donne des informations, à la fois sur la valeur des diérentes constantes
cosmologiques, mais aussi sur les conditions physiques dans l'Univers primordial.
I.1.5 Distances en cosmologie
La mesure de distances en cosmologie n'est pas quelque chose de facile à cause de l'ex-
pansion de l'Univers qui modie constamment les distances et parce qu'un observateur qui
regarde des objets lointains les voit dans le passé. On distingue diérentes distances que nous
allons dénir dans cette partie. Pour plus de détails, on pourra par exemple consulter Hogg
(1999) ou Wright (2006).
• Distance physique ou distance propre d
phys
C'est la distance parcourue par un photon pendant un intervalle de temps dt. On a donc :
d
phys
=
∫
c dt =
∫
c
da
a˙
(I.20)
C'est celle que l'on mesurerait en mettant bout à bout un grand nombre de règles. Une telle
mesure est impossible à faire en pratique car elle doit être faite de façon instantanée, ce qui
n'est pas possible pour les grandes distances.
• Distance comobile d
C'est la distance entre les coordonnées comobiles d'une source à un redshift z1 et les
coordonnées comobiles de l'observateur situé au redshift z2. Si la source et l'observateur sont
immobiles et suivent uniquement l'expansion de l'Univers, cette distance reste constante ;
autrement dit, cette distance n'est pas aectée par l'expansion de l'Univers, contrairement
à la distance propre.
On la mesure en suivant le trajet d'un photon, pour lequel on a ds = 0, ce qui conduit à
c dt = a(t)dr (en utilisant l'équation I.1). La distance comobile s'écrit alors :
d =
∫
dr =
∫
dd
phys
a
=
∫
1
a
c da
a˙
(I.21)
En faisant apparaître le paramètre de Hubble et en remarquant que dz = −da
a2
, on obtient :
d = c
∫ z
0
dz′
H(z′)
(I.22)
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que l'on peut calculer en utilisant l'expression de H(z) déterminée précédemment (équa-
tion I.19).
• Distance de luminosité dL
Cette distance est dénie de façon à ce que la loi de diminution du ux bolométrique
S
bol
en 1/r2 soit préservée par rapport à la forme euclidienne : S
bol
=
L
bol
4pid2L
où L
bol
est la
luminosité bolométrique. Il est possible d'exprimer la distance de luminosité en fonction de la
distance comobile :
dL = (1 + z)d (I.23)
• Distance angulaire dA
Cette distance est dénie de façon à ce que la relation entre la distance qui sépare l'ob-
servateur d'un objet et l'angle sous lequel il voit cet objet soit préservée (par rapport à la
forme euclidienne). Ainsi la taille physique d'un objet situé à un redshift z et vu dans le ciel
sous un angle ∆θ sera dA(z)∆θ.
La distance angulaire et la distance comobile sont reliées de la façon suivante :
dA =
d
1 + z
(I.24)
Cette distance a la particularité de ne pas croître indéniment avec le redshift et de rester
à peu près constante pour z & 1. Ceci signie que deux objets de même taille physique situés
à des redshifts diérents (mais supérieurs à 1) seront vus sous le même angle (environ 1
arcsec pour 5 kpc).
• Volume comobile Vc
Le volume comobile est le volume à l'intérieur duquel le nombre d'objets immobiles reste
constant, malgré l'expansion de l'Univers. Une région du ciel vue sous un angle solide Ω et
située entre les redshits z1 et z2 couvre un volume comobile égal à :
Vc =
∫ z2
z1
(
(1 + z)2d2AΩ
) ×(c dz
H(z)
)
(I.25)
I.2 Formation des structures
L'observation de l'Univers local montre que l'Univers est localement très structuré : les
galaxies, qui ont un rayon de l'ordre de 0.11 Mpc, se regroupent en amas de 2 à 10 Mpc
de diamètre, qui eux-mêmes se trouvent le long de laments de 5080 Mpc de longueur. De
plus, plus les structures considérées sont de faible taille et plus celles-ci ont un contraste de
densité élevé.
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Dans cette partie, nous présentons un modèle de formation de ces structures dont nous
comparerons les prédictions, en particulier le spectre de puissance de la taille des structures
formées, aux observations.
I.2.1 Instabilité de Jeans dans un Univers statique
L'étude de la formation des structures passe par la compréhension de la fragmentation
d'un nuage de gaz initialement homogène. Cette question a été étudiée par l'anglais James
Jeans au début du XX
e`me
siècle.
Dans ce paragraphe, on considère un nuage de matière (noire, si on étudie la formation
des grandes structures de l'Univers ou baryonique si on s'intéresse à la formation des étoiles)
homogène soumis à son propre champ de gravitation et nous allons étudier l'évolution d'une
perturbation de son champ de densité. Nous nous restreignons ici à l'étude dans le cadre d'un
Univers statique, qui est celui initialement étudié par Jeans et qui permet de bien appréhender
les diérents phénomènes physiques en jeu. Nous aborderons dans la partie suivante le cas
plus général d'un nuage dans un Univers en expansion.
On note respectivement ρ, ~v, P et φ les champs de densité, vitesse, pression et gravité
au sein de ce nuage. On suppose, d'autre part, que les perturbations évoluent de façon
adiabatique réversible (c'est-à-dire isentropique) ; c'est-à-dire que l'on néglige tous les termes
dissipatifs comme la diusion thermique ou la viscosité au sein du nuage.
Ces grandeurs sont reliées par les équations suivantes :
 l'équation de conservation de la masse :
∂ρ
∂t
+
−→∇(ρ~v) = 0 (I.26)
 l'équation d'Euler :
∂~v
∂t
+ (~v · −→∇)~v = −−→∇φ− 1
ρ
−→∇P (I.27)
 l'équation de Poisson pour le champ de gravité :
∆φ = 4piGρ (I.28)
La pression est en outre reliée à la densité et à l'entropie : P = P (ρ, S). On introduira
également dans la suite du calcul la vitesse du son adiabatique cS =
√(
∂P
∂ρ
)
S
.
Ce système d'équations admet une solution statique ρ = ρ0, ~v = ~0 (pas de mouvement
d'ensemble du nuage) et P = P0. On supposera dans ce cas que ∆φ0 = 0 bien que cela
contredise l'équation de Poisson (c'est l'astuce utilisée par Jeans). On cherche comment
vont évoluer de petites perturbations de cette solution statique : on cherche donc des solutions
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du type ρ = ρ0 + ρ1, ~v = ~v1, P = P0 + P1 et φ = φ0 + φ1 où ρ1, ~v1, P1 et φ1 sont des termes
du premier ordre.
En introduisant ces quantités dans les équations précédentes et en éliminant les termes
du second ordre, on obtient le système suivant :

∂ρ1
∂t
+ ρ0
−→∇~v1 = 0
∂~v1
∂t
= −−→∇φ1 − 1
ρ0
−→∇P1
∆φ1 = 4piGρ1
(I.29)
En combinant la dérivée par rapport au temps de la première équation du système I.29 à la
divergence de la seconde équation de ce même système, on obtient :
∂2ρ1
∂t2
= 4piGρ0ρ1 +∇2P1 (I.30)
De plus, comme les perturbations considérées sont isentropiques, on peut écrire :
dP =
(
∂P
∂ρ
)
S
dρ+
(
∂P
∂S
)
ρ
dS = c2Sdρ (I.31)
Ce qui donne nalement l'équation diérentielle régissant l'évolution de la surdensité δ =
ρ− ρ0
ρ0
=
ρ1
ρ0
:
∂2δ
∂t2
= 4piGρ0δ + c
2
S∇2δ (I.32)
On peut décomposer la solution de cette équation en ondes planes : δ(~r, t) = δ0ke
i(ωt−~k~r)
,
ce qui conduit à l'équation de dispersion suivante :
ω2 = c2Sk
2 − 4piGρ0 = c2S(k2 − k2J) (I.33)
avec k2J =
4piGρ0
c2S
.
On distingue alors deux cas :
 si k > kJ , alors ω
2 > 0 et l'équation I.32 admet des solutions oscillantes (des ondes de
compression ou ondes sonores). Cela correspond à une solution stable. Physiquement,
la pression est susamment rapide pour contrebalancer les eets de la gravité.
 si k < kJ , alors ω
2 < 0 et on obtient alors des solutions instables : la surdensité δ
diverge. On a eondrement de la matière sous l'eet de la gravité. La pression n'a pas
le temps d'empêcher la structure de se former. C'est ce qu'on appelle l'instabilité de
Jeans.
Une longueur critique, appelée longueur de Jeans, apparaît alors naturellement : λJ =
2pi
kJ
= cS
√
pi
Gρ0
. Toute surdensité de taille supérieure à λJ va s'eondrer sur elle-même.
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Il existe une interprétation physique simple du fait qu'il existe une longueur critique qui sé-
pare les échelles stables et instables. Le temps d'eondrement gravitationnel, qui est le temps
mis par une structure de densité ρ0 pour s'eondrer sur elle même, est τgrav ∼ (Gρ0)−1/2.
Cet eondrement gravitationnel est en compétition avec la pression : le temps de réponse du
gaz à une perturbation de taille λ est le temps mis par les ondes sonores pour parcourir cette
distance : τsonore = λc
−1
S . Ainsi, si τsonore > τgrav, c'est-à-dire si λ > cS(Gρ0)
−1/2
, la pression
n'a pas le temps de s'opposer à l'eondrement gravitationnel et la surdensité, initialement
faible, va être ampliée. A l'inverse, si τsonore < τgrav, les ondes sonores sont susamment
rapides pour réagir aux surdensités locales engendrées par la gravitation et permettent de
maintenir une densité quasi-uniforme dans le gaz.
On peut enn faire apparaître une masse critique, appelée masse de Jeans, qui est la masse
contenue dans une sphère de densité ρ0 et de rayon de l'ordre de λJ : MJ =
c3S
G3/2ρ
1/2
0
. Toute
masse M > MJ s'eondrera alors sur elle-même sous l'eet de la gravitation.
I.2.2 Instabilité de Jeans dans un Univers en expansion
Le calcul présenté dans le paragraphe précédent ne tient pas compte de l'expansion de
l'Univers qui s'ajoute à la pression pour contrebalancer l'eondrement gravitationnel. Dans
cette partie, nous allons prendre en compte l'expansion de l'Univers et la traiter dans un cadre
newtonien. Nous allons également tenir compte des diérentes composantes de l'Univers
(photons, matière non relativiste et énergie noire) : pour cela, nous considérerons que toute
forme d'énergie gravite. Dans ce qui suit, ρ n'est plus une masse volumique, mais une densité
d'énergie (en réalité une somme sur les diérentes composantes d'énergie de l'Univers) mais
on l'exprimera toujours en kg/m
3
. C'est une densité physique c'est-à-dire qu'elle s'exprime
par unité de volume physique. A cela s'ajoute également une contribution de la pression P .
I.2.2.a Etablissement de l'équation diérentielle
Chaque particule de uide est repérée par sa coordonnée physique ~r(t) qui est reliée à sa
coordonnée comobile ~q par la relation : ~r(t) = a(t)~q où a(t) est le facteur d'échelle décrivant
l'expansion de l'Univers et introduit au paragraphe I.1.1.
Dans ce cadre, l'équation d'Euler, qui n'est rien d'autre que l'équation de conservation de
l'impulsion s'écrit :
∂~v
∂t
+ (~v · −→∇)~v = −−→∇φ−
−→∇P
ρ+
P
c2
(I.34)
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L'équation de Poisson, qui découle des équations de Friedmann (I.7), devient quant à elle :
∆φ = 4piG
(
ρ+
3P
c2
)
(I.35)
L'équation de conservation de l'énergie (ou de la masse) s'écrit :
∂ρ
∂t
+
−→∇(ρ~v) + P
c2
−→∇~v = 0 (I.36)
Dans ces trois équations, les dérivées spatiales sont des dérivées par rapport aux coordon-
nées physiques. Ce système d'équation admet une solution que l'on notera ρ0(t), P0(t), φ0 et
~v0(t) et qui vaut :
ρ0(t) =
ρ0(t0)
a3(1+w)
; ~v0 = H(t)~r = a˙~q ; ∆φ0 =
4piGρ0(t)
3
(1 + 3w)~r (I.37)
On étudie comment évoluent des perturbations de densité vis-à-vis de cette solution en
posant : 

ρ = ρ0(t) (1 + δ(~r, t))
P = P0(t) (1 + δP (~r, t))
~v = ~v0(t) + ~v1(~r, t)
(I.38)
L'origine de ces uctuations initiales sera discutée ultérieurement (paragraphe I.2.4).
En injectant ces expressions dans les équations de conservation précédentes et en ne
conservant que les termes du premier ordre, on obtient un système de trois équations
3
. En
combinant ces trois équations et en introduisant, d'une part l'équation d'état dans laquelle
on supposera le paramètre w constant, et d'autre part l'hypothèse que les perturbations
sont adiabatiques réversibles (c'est-à-dire isentropiques), on obtient l'équation diérentielle
suivante
4
:
δ¨ + 2H(1− 3(w − c
2
S
c2
))δ˙ − 6H2(w − c
2
S
c2
)(1− 3(w − c
2
S
c2
))δ =
4piG(1 + w)(1 + 3
c2S
c2
)ρ0︸ ︷︷ ︸
somme sur tous les constituants
δ +
c2S
a2
∆δ (I.39)
Il est ici plus commode de passer cette équation dans l'espace de Fourier an d'étudier les
modes. On pose : δ(~r, t) ∝
∫∫∫
δk(t)e
i~k~qd3~k (~k est ici associé aux échelles comobiles) et on
obtient :
δ¨k + 2H(1− 3(w − c
2
S
c2
))δ˙k +(c2Sk2
a2
− 6H2(w − c
2
S
c2
)(1− 3(w − c
2
S
c2
)) − 4piG(1 + w)(1 + 3c
2
S
c2
)ρ0
)
δk = 0 (I.40)
3. Il faut également préalablement passer ces trois équations en coordonnées comobiles en remplaçant
respectivement les opérateurs :
∂
∂t
et
−→∇ par ∂
∂t
− a˙
a
−→∇q et a−1−→∇q
4. Cette équation diérentielle est vraie pour chacun des uides
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On remarquera que l'expansion de l'Univers, qui se manifeste ici par le biais du paramètre
de Hubble H(t), apparaît comme un terme d'amortissement dans l'équation précédente. On
s'attendait en eet à ce que cette expansion ralentisse la croissance des surdensités.
I.2.2.b Croissance des uctuations pour les modes sous-horizons
L'équation précédente qui gouverne l'évolution des surdensités dépend à la fois du para-
mètre de Hubble H(t) et du paramètre w. Or nous avons vu précédemment que l'Univers a
successivement été dominé par le rayonnement, puis par la matière et depuis récemment par
une composante d'énergie sombre. L'évolution des surdensités va donc dépendre de la phase
dans laquelle l'Univers se trouve, à savoir par quel uide il est dominé. C'est ce que nous
allons présenter ici.
De plus, on ne considérera que les modes sous-horizons. En eet le traitement newtonien
que nous avons présenté n'est plus valable pour des perturbations dont la taille est supérieure
à ou de l'ordre de celle de l'horizon. Nous présenterons dans la section suivante un modèle
simpliste qui permet cependant d'étudier les modes de taille supérieure à celle de l'horizon.
• Cas d'un Univers dominé par le rayonnement
Dans ce cas, on a w = 1/3 = c2S/c
2
et l'équation I.40 devient :
δ¨k + 2Hδ˙k +
(
k2c2
3a2
− 32
3
piGρ0
)
δk = 0 (I.41)
Pour des échelles physiques inférieures à la taille de l'horizon, qui est essentiellement
dH ∼ cH−1 = c
(
8piGρ0
3
)−1/2
, on a : k
phys
=
k
a
> 2pi
H
c
. On montre alors que le coecient
k2c2
3a2
− 32
3
piGρ0 est positif pour toutes les échelles sous-horizon, ce qui signie que toutes ces
échelles sont stables : l'Univers se dilate plus vite que ne pourraient croître les surdensités par
instabilité gravitationnelle. Ainsi les surdensités initiales seront gelées (leur amplitude reste
constante).
• Cas d'un Univers dominé par la matière
Il faut ici distinguer deux phases qui sont séparées par le découplage de la matière et du
rayonnement.
? Avant le découplage, la pression de la matière non baryonique est déterminée par celle
des photons (à cause du couplage) et l'expansion de l'Univers est déterminée par la matière
non relativiste. L'équation I.40 s'écrit donc, pour la matière baryonique,
δ¨k + 2Hδ˙k +
(
c2k2
3a2
− 4piGρ0
)
δk = 0 (I.42)
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De même que l'équation I.41, cette équation n'admet que des solutions stables. Les surden-
sités de matière baryonique sont alors gées.
Contrairement à la matière baryonique, la matière noire ne subit pas la pression des pho-
tons. Dans ce cas, l'équation I.40 s'écrit :
δ¨k + 2Hδ˙k − 4piGρ0δk = 0 (I.43)
Or dans la phase dominée par la matière, on peut écrire H(t)2 = H20Ωm0(1 + z)
3
(équa-
tion I.19). L'évolution du facteur d'échelle a(t) est donc régie par l'équation suivante a˙ =
H0
√
Ωm0a
3/2
0 a
−1/2
qui s'intègre en a(t) = a0
(
t
t0
)2/3
avec t0 =
2
3
H−10 Ω
−1/2
0m . On obtient
H(t) =
2
3
t−1. L'équation I.43 s'écrit alors :
δ¨k +
4
3t
δ˙k − 2
3t2
δk = 0 (I.44)
On cherche les solutions du type δk(t) ∝ t
n
et on obtient deux solutions possibles n = −1 ou
n = 2/3. La première solution correspond à une solution stable et la seconde à une solution
instable. Pour la solution instable, on a alors δk ∝ a et ceci est vrai pour toutes les échelles
spatiales k. Les surdensités de matière noire croissent donc pendant cette phase dominée par
la matière.
? Après le découplage, la pression de la matière baryonique n'est plus gouvernée par
les photons et celle-ci suit alors le même comportement que la matière noire. De plus, le
raisonnement eectué ci-dessus pour la croissance des surdensités de matière noire est encore
valable après le découplage. Après le découplage, les surdensités de matière non relativiste
(que ce soit la matière noire ou la matière baryonique) croissent donc comme δk ∝ a.
• Cas d'un Univers dominé par une constante cosmologique
On étudie ici l'évolution des surdensités de matière lorsque l'Univers est dominé par une
constante cosmologique. Dans ce cas, l'équation I.40 devient :
δ¨k + 2Hδ˙k = 0 (I.45)
qui n'admet que des solutions stables. Aucune instabilité gravitationnelle de taille plus petite
que celle de l'horizon ne peut donc se développer pendant cette phase.
I.2.3 Un modèle simple pour les modes super-horizons
Le calcul présenté dans la section précédente n'est plus valable pour des perturbations de
grande taille (de l'ordre de ou supérieure à celle de l'horizon) puisque dans ce cas, les eets
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de temps de propagation de la gravitation ne sont plus négligeables. Nous présentons ici un
modèle simple qui permet de traiter l'évolution des modes super-horizons.
Considérons un Univers plat, homogène et uniforme de densité ρ0(t). On place à l'intérieur
de cet Univers une surdensité sphérique de densité ρ1(t) très légèrement supérieure à ρ0(t).
Cette surdensité peut-être elle-même considérée comme un univers homogène et uniforme à
courbure positive (c'est-à-dire fermé). Comme les densités des deux univers sont voisines, on
peut raisonnablement supposer que le taux d'expansion de ces deux Univers est le même : on
le notera H(t) =
a˙
a
.
La dynamique de ces deux Univers peut être décrite par les équations de Friedmann (I.7)
dans lesquelles on ne tient pas compte des termes de pression, puisqu'on étudie ici des modes
super-horizon : en eet pour les modes de taille supérieure à celle de l'horizon sonore la
pression ne peut jouer aucun rôle puisqu'une onde sonore n'a pas le temps de se propager sur
de telles échelles (il n'y a pas de lien de causalité entre deux points éloignés l'un de l'autre
d'une distance supérieure à la taille de l'horizon). On obtient alors les équations suivantes :

H2 =
8piG
3
ρ0
H2 =
8piG
3
ρ1 − 1
a2
(I.46)
Nous pouvons alors estimer la valeur de la surdensité :
δ ≡ ρ1 − ρ0
ρ0
=
3
8piGρ0a2
(I.47)
qui évolue diéremment selon le uide qui domine l'Univers.
L'équation I.15 donne l'évolution de la densité ρ0 en fonction du facteur d'échelle a(t).
Pour un Univers dominé par :
 le rayonnement, on a : ρ ∝ a−4, d'où δ ∝ a2
 la matière, on a : ρ ∝ a−3, d'où δ ∝ a. On remarquera qu'on retrouve le même résultat
que pour les modes sous-horizons. En eet le raisonnement eectué ici est toujours
valable pour un Univers dominé par la matière dans lequel la pression est négligeable.
 une composante d'énergie sombre, ρ est constante et alors δ ∝ a−2.
Dans les phases dominées par le rayonnement ou la matière, tous les modes super-horizons
sont donc instables. En eet la pression qui ne peut pas intervenir sur de si grandes échelles
ne s'oppose plus à l'eondrement. Seule l'expansion de l'Univers s'y oppose désormais mais
celle-ci n'est susamment rapide que dans la phase dominée par l'énergie noire.
I.2.4 Spectre de puissance de la matière noire
Dans les deux sections précédentes, nous avons établi les lois d'évolution des surdensités en
fonction du facteur d'échelle et distingué les modes sous-horizons, des modes super-horizons.
CHAPITRE I. D'UN UNIVERS HOMOGÈNE À UN UNIVERS STRUCTURÉ 19
Nous avons également montré que cette évolution dépend du uide (rayonnement, matière
non relativiste ou énergie noire) qui domine l'Univers.
An de compléter cette étude, il est maintenant nécessaire de déterminer la loi d'évolution
de la taille de l'horizon dH ∼ cH−1. Or nous avons déjà établi la relation entre le paramètre
de Hubble H(t) et le contenu de l'Univers (équation I.19). La taille de l'horizon varie donc
comme dH ∝ a
3
2
(1+w)
. Dans ce qui précède, nous avons considéré la taille comobile des
perturbations plutôt que leur taille physique qui varie au cours du temps à cause de l'expansion
de l'Univers. Il sera donc plus commode d'utiliser, par la suite, la taille comobile de l'horizon :
dcH =
dH
a
∝ a
1
2
(1+3w)
.
On en déduit nalement l'évolution de dcH au cours du temps : pendant la phase dominée
par le rayonnement, on a dcH ∝ a ; pendant la phase dominée par la matière, on a dcH ∝ a
1/2
,
et enn, depuis que l'énergie noire domine, on dcH ∝ a
−1
. L'évolution de la taille comobile
de l'horizon est représentée gure I.2.
Figure I.2  Résumé des lois d'évolution de la surdensité δ pour les modes sous-horizons (en
dessous de la courbe rouge) et les modes super-horizons (au-dessus de la courbe rouge). On
distingue également trois phases dans l'évolution de l'Univers (voir section I.1.4) : une première
dominée par le rayonnement, une seconde par la matière et la phase actuelle dominée par une
constante cosmologique. La courbe rouge représente l'évolution de la taille comobile de l'horizon.
On a vu précédemment qu'il était commode d'introduire la transformée de Fourier de la
surdensité δ, puisqu'une perturbation quelconque peut se décomposer en une somme d'ondes
planes (caractérisées par le nombre d'onde k) qui évoluent indépendemment les unes des
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autres
5
. On a :
δ(~r, t) =
1
(2pi)3/2
∫∫∫
δ~k(t)e
−i~k~rd3~k (I.48)
où chaque δ~k peut se mettre sous la forme δ~k = |δ~k|eiφ~k . Si on considère un grand nombre
d'Univers (ou un grand nombre de sous-parties d'un même Univers, selon le principe d'er-
godicité), on obtiendra des δ~k diérents. Si les phases varient de façon aléatoire et que le
champ de surdensité est gaussien alors celui-ci est entièrement caractérisé par sa moyenne et
sa variance. Sa moyenne est nulle et sa variance vaut :
σ2 = 〈δ(~r)δ(~r)〉~r (I.49a)
=
1
V
∫∫∫
δ(~r)δ?(~r)d3~r (I.49b)
=
1
V (2pi)3
∫∫∫
|δ~k|2d3~k (I.49c)
=
1
V 2pi2
∫
k2|δk|2dk (I.49d)
Le spectre de puissance P (k) est déni par : P (k) ≡ |δk|2. Ce spectre de puissance représente
la contribution des ondes de nombre d'onde k à la variance, c'est-à-dire aux inhomogénéités
de densité.
L'ination est un modèle cosmologique qui ore une solution aux problème de l'horizon et
à celui de la platitude. A l'issue de cette phase d'ination, où l'Univers est en expansion ac-
célérée, la densité d'énergie n'est pas parfaitement homogène (amplication des uctuations
quantiques primordiales). Les modèles simples d'ination prédisent un spectre de puissance
initial de la forme suivante : P (k) = Akns , où ns est l'indice spectral généralement proche de
1. Des mesures récentes donnent ns = 0.96
+0.14
−0.13 (Komatsu et al. 2009). On supposera dans
la suite que ns = 1 (spectre de Harisson-Zel'dovich).
On souhaite nalement établir le spectre de puissance actuel des surdensités de matière
noire. Pour cela, on va montrer, à partir des résultats précédents, comment évolue le spectre
de puissance des uctuations de densité au cours du temps. Cette évolution est illustrée
gure I.3.
Initialement, alors que l'Univers est dominé par le rayonnement, l'horizon a une taille
inniment petite et tous les modes sont super-horizon : ils croissent donc comme a2. Tous
les modes tels que k > kγ avec kγ =
2piH0
√
Ωγ0a
2
0
c aγm
passeront sous l'horizon pendant l'ère
radiative, et seront alors gés. Dans l'expression précédente, aγm est le facteur d'échelle au
moment de l'égalité matière-rayonnement (à z = zγm, voir paragraphe I.1.4). Considérons un
mode k > kγ. Le facteur d'échelle ah au moment où ce mode passe sous l'horizon (que l'on
5. cette indépendance n'est vériée que tant que l'on reste dans le régime linéaire de croissance des pertur-
bations, c'est-à-dire δ < 1.
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Figure I.3  Evolution du spectre de puissance de la matière noire au cours du temps. En rouge,
l'évolution au cours de la phase dominée par le rayonnement et en bleu, l'évolution au cours de
la période dominée par la matière. En violet, on a le spectre de puissance au moment de l'égalité
matière-rayonnement.
notera th) vaut ah =
kγaγ
k
. La surdensité à cet instant vaut alors δk(t = th) = δk(t = 0)a
2
h.
Cette surdensité restera ensuite constante jusqu'à l'égalité matière-rayonnement. Le spectre
de puissance vaut donc : P (k, t = th) = P (k, t = 0) a
4
h ∝ k ×
1
k4
. Les modes qui restent
toujours au-dessus de l'horizon (k < kγ) croissent tous de la même façon ce qui n'aecte pas
le spectre de puissance. Le spectre de puissance au moment de l'égalité matière-rayonnement
est donc :
P (k) ∝
{
Ak si k < kγ
Ak−3 si k > kγ
(I.50)
Ensuite, la forme du spectre de puissance de la matière noire reste inchangée puisque, dans
la phase où l'Univers est dominé par la matière, tous les modes évoluent de la même façon.
Le spectre de puissance de la matière noire déduit des observations des diérentes struc-
tures de l'Univers est donné gure I.4. Il a bien la forme prédite ci-dessus. Le modèle précédent
prédit également que le changement de pente a lieu pour k = kγ qui vaut numériquement
kγ ∼ 0.08 hMpc−1 qui est en bon accord avec les observations.
Le bon accord entre les observations et les prédictions de la théorie de formation des
structures présentée dans ce chapitre nous conforte quant à la validité de cette théorie.
Mais nous n'avons présenté ici que la phase de croissance linéaire des perturbations initiales.
Cette phase est suivie d'une phase de croissance non linéaire de ces perturbations : en eet les
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Figure I.4  Spectre de puissance observé de la matière noire. D'après Tegmark et al. (2004).
équations établies précédemment ne sont valables que tant que δ . 1. Nous ne traiterons donc
pas le régime δ  1, qui nécessite l'utilisation de simulations numériques, vue la complexité
des équations à résoudre. Les grandes structures de matière noire ainsi formées créent des
puits de potentiel dans lesquels s'eondre à son tour la matière baryonique pour former les
galaxies que l'on observe aujourd'hui.
I.2.5 Formation des galaxies
Nous avons expliqué dans les paragraphes précédents comment les inhomogénéités ini-
tiales de la distribution spatiale de matière noire étaient ampliées et comment les premières
structures se sont formées. Pendant l'ère radiative, on a donc apparition de puits de potentiel
créés par la matière noire. La matière baryonique suit, quant à elle, une distribution quasi-
uniforme (les surdensités ont été gelées dans leur croissance). En eet celle-ci, parce qu'elle
est ionisée, est liée aux photons qui intéragissent avec les protons et les électrons par eet
Compton et ne peut donc pas s'eondrer. En revanche, après la recombinaison, la matière
baryonique devient essentiellement neutre et n'interagit donc plus avec les photons. Elle peut
alors s'eondrer dans les puits de potentiel de la matière noire déja créés et creusés.
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La matière baryonique est composée de gaz (75% d'hydrogène et 25% d'hélium formé
lors de la nucléosynthèse primordiale). Ce gaz tombe dans les puits de potentiel et continue
de s'eondrer sur lui-même car il se refroidit (par transitions radiatives, par rayonnement
free-free, par collision...) (contrairement à la matière noire qui interagit très peu et ne se re-
froidit donc pas). Lorsque la densité de ce gaz est susante, la formation stellaire s'amorce.
La description ne de cette physique est complexe puisqu'elle fait intervenir de nombreux
processus : transfert de rayonnement dans les nuages, instabilités thermo-hydrodynamiques,
physique de la poussière (quand elle existe). . .
Avec les puissants calculateurs dont on dispose aujourd'hui, il est possible de simuler nu-
mériquement la formation des galaxies et des grandes structures en partant d'un Univers
initialement quasi-homogène. Il est cependant dicile dans ces simulations de décrire de fa-
çon détaillée tous les processus physiques en jeu car ceux-ci font intervenir des échelles de
taille et de temps très variées. Il faudrait en particulier un nombre de particules beaucoup
trop grand pour les calculateurs actuels pour décrire convenablement la physique aux toutes
petites échelles (celles des étoiles). On introduit alors certaines lois empiriques ou des para-
mètres ad-hoc dans ces simulations, an de rendre compte malgré tout de ces processus aux
petites échelles (formation stellaire, feedback des AGNs...). Une des plus grandes simulations
jamais réalisées à l'heure actuelle est la Millenium Simulation (Springel et al. 2005). Cette
dernière décrit l'évolution de 1010 particules dans une région cubique de 500h−1 Mpc de côté
avec une résolution spatiale de 5h−1 kpc. Quelques images de cette simulation sont mon-
trées gure I.5. On remarquera en particulier l'agencement hiérarchique des structures. Plus
récemment, le projet Horizon a permis de suivre l'évolution d'une boîte cubique de 2h−1 Gpc
de coté découpée en 70 milliards de particules sur 13.7 Gyr !
Figure I.5  Carte de densité de matière noire à z = 0 obtenue par la simulation Millenium
(à gauche : sur une grand échelle ; à droite : à l'échelle d'un riche amas de galaxies). D'après
Springel et al. (2005).
La formation des galaxies n'est malgré tout pas bien comprise. Il existe en eet plusieurs
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modèles pour expliquer la formation des grandes galaxies. Soit celles-ci se sont formées en
une seule fois par l'eondrement d'un gigantesque nuage de gaz, soit elles se sont formées
à partir de la fusion d'un grand nombre de petites galaxies. D'autre part, le rôle de certains
phénomènes, comme les AGNs, les vents galactiques engendrés par les sursauts de formation
stellaire, sont encore mal compris. C'est dans ce contexte de la compréhension de la
formation des galaxies que se situe mon travail de thèse.
I.3 Description statistique des propriétés des galaxies
Nous allons présenter, dans cette partie, quelques outils statistiques sur les galaxies qui
permettent d'une part, en considérant les galaxies comme des traceurs des structures de
matière noire, d'étudier la formation des grandes structures et de vérier la théorie présentée
dans la partie précédente. Nous dénirons également des grandeurs qui permettent d'étudier
les galaxies plus en détails en considérant cette fois leur émission.
I.3.1 Fonction de corrélation
• Dénitions
Considèrons un ensemble de galaxies distribuées selon un champ de densité ρ(~r). Si ces
galaxies étaient réparties uniformément (ρ(~r) = ρ0), la propabilité de trouver une galaxie
dans un volume dV1 et une seconde galaxie dans un volume dV2 serait : dP = ρ
2
0dV1dV2 et
ceci quelle que soit la distance entre ces deux volumes. Mais, dans le cas où ρ(~r) n'est pas
uniforme, ceci n'est plus vérié et on écrit alors la probabilité de trouver une galaxie dans un
volume dV1 et une seconde dans un volume dV2 séparés d'une distance ~r :
dP (~r) = ρ¯2(1 + ξ(~r))dV1dV2 (I.51)
où ρ¯ est la densité moyenne et ξ est la fonction de corrélation à deux points, dénie par cette
relation. Une fonction de corrélation nulle correspond à une distribution aléatoire des sources.
La fonction ξ(~r) représente en quelque sorte l'écart à une répartition uniforme des sources.
• Lien avec le spectre de puissance
La probabilité de trouver une source dans un volume dV1 dont la position est repérée par
le vecteur ~r1 est ρ(~r1)dV1. Il en est de même pour la propabilité de trouver une source dans
un volume dV2 repéré par le vecteur ~r2. La probabilité de trouver une source dans dV1 et une
autre source en dV2 s'écrit donc simplement :
dP (~r1, ~r2) = ρ(~r1)dV1 · ρ(~r2)dV2 (I.52)
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En introduisant la surdensité δ(~r) =
ρ(~r)− ρ¯
ρ¯
, on obtient :
dP (~r1, ~r2) = ρ¯
2(1 + δ(~r1))(1 + δ(~r1 + (~r2 − ~r1)))dV1dV2 (I.53)
En moyennant sur tous les vecteurs ~r1, on obtient la probabilité de trouver deux sources dans
des volumes dV1 et dV2 séparés par ~r = ~r2 − ~r1 :
dP (~r) = ρ¯2
(
1 +
〈
δ(~r1)δ(~r1 + ~r)
〉
~r1
)
dV1dV2 (I.54)
En comparant cette dernière relation à la dénition de ξ (équation I.51), on obtient : ξ(~r) =〈
δ(~r1)δ(~r1+~r)
〉
~r1
. La fonction de corrélation ξ des traceurs de la matière est donc la fonction
d'autocorrélation de la matière. On peut montrer que cette fonction d'autocorrélation est
reliée au spectre de puissance via la transformée de Fourier :
ξ(~r) =
1
(2pi)3
∫∫∫
P (~k)e−i
~k~rd3~k (I.55)
Il est ainsi possible de déduire le spectre de puissance P (k) de la mesure de la fonction de
corrélation ξ.
De plus, en ajoutant l'hypothèse que l'Univers est isotrope, on a :
ξ(r) =
1
(2pi)2
∫
∞
0
P (k)
sin(kr)
kr
k2dk (I.56)
Sur une gamme restreinte d'échelles spatiales, on approxime souvent la fonction de cor-
rélation des galaxies par une loi de puissance :
ξ(r) =
(
r
r0
)−γ
(I.57)
avec γ ' 1.8 et r0 ' 5 h−1Mpc pour des échelles inférieures à 10 h−1Mpc. Les deux para-
mètres r0 et γ sont généralement ceux utilisés pour caractériser la corrélation des galaxies :
en particulier, plus r0 sera grand et plus les galaxies seront corrélées.
Si on suppose que le spectre de puissance est représenté par une loi de puissance du type
P (k) ∝ k−α, on a :
ξ(r) ∝
1
r
∫
∞
0
k1−α sin(kr)dk (I.58)
qui s'intégre (si 1 < α < 3) pour donner :
ξ(r) ∝
rα−2
r
= rα−3 (I.59)
Ainsi, une fonction de corrélation des galaxies en loi de puissance avec γ = 1.8 correspond à
un spectre de puissance également représenté par une loi de puissance d'exposant α = 1.2.
Cet exposant est en bon accord avec les observations du spectre de puissance de la matière
noire, aux échelles des galaxies (voir par exemple la pente de la droite que forment les points
noirs du relevé SDSS sur la gure I.4).
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I.3.2 Fonction de corrélation angulaire
• Dénitions
Le calcul de la fonction de corrélation ξ(r) requiert la connaissance des redshifts des
galaxies, an de pouvoir reconstruire la répartition des galaxies dans un espace à trois dimen-
sions. Malheureusement, l'obtention de redshifts spectroscopiques
6
pour un grand nombre
de galaxies, est très coûteuse en temps d'observation et se limite en général à des redshifts
z . 1.5. On doit donc se contenter la plupart du temps d'une information projetée sur la
sphère céleste.
Pour cette raison, on dénit, de la même façon que ξ(r), une fonction de corrélation
angulaire ω(θ) par :
dP = ρ20(1 + ω(θ))dΩ1dΩ2 (I.60)
où dP est la probabilité de trouver une galaxie dans un angle solide dΩ1 et une seconde
galaxie dans un angle solide dΩ2 séparés d'un angle θ et où ρ0 est cette fois la densité
moyenne surfacique (nombre de sources par stéradian).
On peut aussi dénir une fonction de cross-corrélation χ
AB
(θ) entre deux populations A
et B en écrivant la probabilité de trouver une galaxie A dans l'angle solide dΩ1 et une galaxie
B dans l'angle solide dΩ2 sous la forme :
dP = ρ
A
ρ
B
(1 + χ
AB
(θ))dΩ1dΩ2 (I.61)
où ρ
A
et ρ
B
sont les densités surfaciques des deux populations et θ l'angle séparant les deux
angles solides. Toutes les propriétés qui sont présentées dans cette partie pour ω(θ) sont aussi
valables pour χ
AB
(θ). Cette fonction de cross-corrélation n'est pas beaucoup utilisée dans la
littérature mais nous en aurons besoin au chapitre II.
• Equation de Limber
Nous allons présenter ici comment on peut relier la fonction de corrélation angulaire ω(θ)
à la fonction de corrélation ξ(r).
Considérons deux directions de l'espace repérées par les vecteurs ~r1 et ~r2. On note θ l'angle
formé par ces deux vecteurs et r12 = ‖~r1 − ~r2‖.
La probabilité de trouver une galaxie dans un angle solide dΩ1 et une seconde galaxie dans
un angle solide dΩ2 peut s'écrire, en intégrant le long des deux lignes de visée 1 et 2 (voir
gure I.6) :
dP = ρ¯2
∫
1
∫
2
(1 + ξ(r12))dV1dV2 = ρ¯
2
∫
∞
0
∫
∞
0
(1 + ξ(r12))r
2
1dΩ1dr1r
2
2dΩ2dr2 (I.62)
6. les redshifts photométriques n'ayant pas une précision susante pour étudier ξ(r)
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Figure I.6  Illustration du passage de la fonction de corrélation ξ(r) à la fonction de corrélation
angulaire ω(θ). D'après H. Dole (cours du M2 NPAC).
Or la densité moyenne surfacique ρ0 est reliée à la densité moyenne volumique ρ¯ par ρ0 =∫
∞
0
ρ¯r2dr. On obtient alors :
dP = ρ20dΩ1dΩ2 + ρ¯
2dΩ1dΩ2
∫
∞
0
∫
∞
0
ξ(r12)r
2
1dr1r
2
2dr2 (I.63)
En comparant à la dénition de ω(θ), on a :
ω(θ) =
ρ¯2
ρ20
∫
∞
0
∫
∞
0
ξ(r12)r
2
1r
2
2dr1dr2 (I.64)
Dans le calcul précédent, on a intégré entre 0 et +∞ or, en pratique, on n'observe qu'une
portion nie de l'Univers à cause de la sensibilité nie des détecteurs. On fait donc intervenir
une fonction de sélection ψ(r) qui vaut 1 si toutes les galaxies situées au rayon r sont
détectées et 0 si aucune de ces galaxies n'est détectée. La valeur de cette fonction est donc
comprise entre 0 et 1. A priori ψ dépend aussi de la luminosité des sources.
Le lien entre ω(θ) et ξ(r) peut nalement s'écrire :
ω(θ) =
1(∫
∞
0
ψ(r)r2dr
)2
∫
∞
0
∫
∞
0
ξ(r12)ψ(r1)ψ(r2)r
2
1r
2
2dr1dr2 (I.65)
Cette équation est l'équation de Limber (Limber 1953).
Il est alors possible de calculer ω(θ) dans le cas où ξ(r) =
(
r
r0
)−γ
. On obtient (Peebles
1980) :
ω(θ) = Aθ1−γ (I.66)
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On a également supposé dans tout ce qui précède que la densité des galaxies ne dépendait
pas du redshift z et que ces dernières étaient toutes identiques. En pratique ce n'est pas le
cas, et le lien entre ω(θ) et ξ(r) fait intervenir la distribution en redshift N(z) des sources ainsi
que la géométrie de l'Univers. Enn la longueur de corrélation r0 peut dépendre du redshift :
r0(z) = r0(1 + z)
1− 3+
γ
où le paramètre  est généralement compris entre  = 0 (la fonction
de corrélation est xe dans les coordonnées physiques) et  = 3 − γ ' −1.2 (la fonction
de corrélation est xe dans les coordonnées comobiles) (Efstathiou et al. 1991). On obtient
alors la valeur du paramètre A (Efstathiou et al. 1991, par exemple) :
A = rγ0
√
pi
Γ
(
γ − 1
2
)
Γ
(
1
2
)
∫
∞
0
g(z)
(
dN
dz
)2
dz(∫
∞
0
(
dN
dz
)
dz
)2 (I.67)
où
g(z) =
(
dz
dr
)
r1−γ(1 + z)−3+−γ (I.68)
avec r la distance physique le long de la ligne de visée.
• Méthodes de calcul
Il existe de nombreuses méthodes pour estimer la fonction de corrélation angulaire ω(θ)
d'un catalogue de N sources.
La plus simple consiste à comparer le nombre de paires de galaxies DD(θ) séparées d'une
distance θ au sein du catalogue réel au nombre de paires de galaxies RR(θ) séparés de θ
dans des catalogues simulés dans lesquels les sources sont réparties uniformément de façon
aléatoire :
ω(θ) =
DD(θ)
RR(θ)
− 1 (I.69)
Ceci est réalisé pour un grand nombre de catalogues simulés (en pratique, au moins 10).
Cependant cet estimateur n'est pas très robuste dans le cas d'échantillons petits et à cause
des problèmes de bord. L'estimateur de Landy & Szalay (1993) est plus souvent utilisé :
ω(θ) =
DD(θ)− 2DR(θ) + RR(θ)
RR(θ)
(I.70)
où DR(θ) est le nombre de paires entre les galaxies du vrai catalogue et les galaxies des
catalogues simulés séparées par un angle θ. Il existe également d'autres estimateurs (Hamilton
1993; Infante 1994). Pour tous ces estimateurs, le temps de calcul est proportionnel au
nombre de distances à calculer, c'est-à-dire au nombre de paires de galaxies qui vaut ∼ N2/2 ;
le temps de calcul peut donc rapidement devenir important.
De plus, à cause de la couverture spatiale nie de l'échantillon, on introduit un biais dans
la normalisation de la fonction de corrélation angulaire. En eet, celle-ci devrait vérier :
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∫
∞
0
∫ 2pi
0
ω(θ) sin(θ)dθdϕ = 0. Or notre méthode de calcul impose
∫ θ
max
0
∫ 2pi
0
ω(θ) sin(θ)dθdϕ =
0 où θ
max
est l'échelle de taille maximale couverte par notre échantillon. Il est donc nécessaire
d'appliquer une correction, dite intégrale (ou integral constraints). Cette correction sera
d'autant plus grande que la surface couverte par l'échantillon sera petite. On pourra par
exemple consulter l'article de Roche et al. (2002) qui explique comme cette correction peut-
être calculée.
On mesure parfois la corrélation des galaxies avec d'autres outils que la fonction de cor-
rélation angulaire ω(θ) introduite précédemment. On peut par exemple utiliser le spectre de
puissance angulaire caractérisé par les Cl. Ces Cl sont réliés à ω(θ) par (Peebles 1980) :
ω(θ) =
1
4piρ20
∞∑
l=1
(2l + 1)ClPl(cos θ) (I.71)
où les Pl sont les polynômes de Legendre et qui peut être inversée en :
Cl = 2piρ
2
0
∫ 1
−1
ω(θ)Pl(cos θ)dθ (I.72)
Les Cl sont en particulier plus adaptés à l'étude des grandes échelles spatiales (ce qui corres-
pond à des petites valeurs de l).
• Biais des galaxies par rapport à la matière noire
Dans tout ce qui précède, on a implicitement supposé que les galaxies tracaient parfaite-
ment la distribution sous-jacente de matière noire. En réalité ce n'est pas le cas. On sait par
exemple que les amas de galaxies sont plus corrélés que les galaxies. Kaiser (1984) ont donc
dénit un paramètre b appelé le biais qui caractérise la diérence entre la distribution spatiale
de matière noire et celle de la matière lumineuse :
ξ
objets
= b2ξ
matière noire
(I.73)
où ξ
objets
et ξ
matière noire
sont respectivement les fonctions de corrélation spatiale à deux points
des objets étudiés et de la matière noire. Ce biais est dit linéaire car il ne dépend de rien.
On peut toutefois imaginer qu'il dépende du redshift, de la morphologie ou encore de la
luminosité des objets étudiés. En réalité ce paramètre ad hoc cache notre incompréhension
de la physique ne de la formation des galaxies et des structures. On pourra consulter la
revue de Lahav & Suto (2004) pour plus de détails.
I.3.3 Fonction de luminosité
Dans tout ce qui précède, on ne s'est intéressé qu'à caractériser la position relative des
sources les unes par rapport aux autres. Dans ce qui suit, nous allons présenter de nouveaux
outils qui tiennent compte de la luminosité (ou du ux) des objets observés.
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La fonction de luminosité caractérise la distribution en luminosité des galaxies dans un
volume donné. Il peut s'agir ici aussi bien de luminosité bolométrique
7
ou de luminosité
monochromatique
8
. On note dN le nombre de galaxies dans un volume comobile 9 dV dont
la luminosité est comprise entre L et L+ dL. La fonction de luminosité est alors dénie par :
dN = φ(L)dLdV (I.74)
Les observations montrent que les fonctions de luminosité des galaxies sont généralement
bien modélisées par des fonctions de Schechter (Schechter 1976) :
φ(L) =
φ?
L?
(
L
L?
)α
exp
(
− L
L?
)
(I.75)
où φ? est une densité volumique caractéristique et L? une luminosité caractéristique. Pour
les faibles luminosités (L  L?), on a : φ(L) ∝ Lα. Le paramètre α caractériste donc la
pente de la faint-end dans un diagramme log-log. Un exemple de fonction de Schechter est
représenté sur la gure I.7 : on remarque que φ? et L? caractérisent la position du coude de la
fonction de luminosité. On remarque enn que le nombre de galaxies brillantes diminue très
rapidement.
Pour construire une fonction de luminosité, il est nécessaire que toutes les galaxies de
l'échantillon soit grosso-modo à la même distance pour pouvoir estimer correctement le
volume. Ceci requiert donc la connaissance du redshift de ces galaxies (dans ce cas, un
redshift photométrique est souvent susant).
A partir de la fonction de luminosité, il est possible d'estimer la densité de luminosité
ρL. La luminosité par unité de volume émise par toutes les galaxies dont la luminosité est
comprise entre L et L+ dL est L
dN
dV
. On a alors :
ρL =
∫
∞
0
φ(L)LdL (I.76a)
= φ?L?
∫
∞
0
(
L
L?
)1+α
exp
(
L
L?
)
d
(
L
L?
)
(I.76b)
= φ?L?Γ(2 + α) (I.76c)
La densité de luminosité dépend donc essentiellement de φ? et L? et est dominée par les
galaxies de luminosité de l'ordre de L?. En eet l'intégrale Γ(2 + α) =
∫
∞
0
t1+αe−tdt est
dominée par les termes voisins de 1 + α.
7. En toute rigueur la luminosité bolométrique est la puissance émise sur tout le domaine spectral, c'est-à-
dire depuis les rayons X jusqu'au domaine radio. Cependant, en pratique, nous verrons qu'une partie de l'émission
domine généralement les autres et nous appelerons abusivement luminosité bolométrique, la luminosité sur un
domaine spectral plus restreint, comme l'infrarouge ou l'optique.
8. En toute rigueur, la luminosité monochromatique est la luminosité à une longueur d'onde donnée, mais
nous appelerons abusivement luminosité monochromatique, la puissance reçue à travers un ltre à bande large.
9. Il est important de considérer des volumes comobiles, plutôt que des volumes propres, an de distinguer
l'évolution des galaxies de l'évolution de l'Univers.
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Figure I.7  Représentation de la fonction de luminosité de Schechter avec φ? = 10−2Mpc−3,
L? = 1011L et diérents valeurs du paramètre α. On remarquera ici que la LF est tracée par
dex, c'est-à-dire par intervalle logarithmique de luminosité. Cela revient à multiplier par L car
d(log(L)) = dL/L.
Enn, on peut noter qu'il existe d'autres modélisations pour la fonction de luminosité. On
utilise parfois la forme en double exponentielle suivante :
φ(L) =
φ?
L?
(
L
L?
)α
exp
(−1
2σ2
log2
(
1 +
L
L?
))
(I.77)
qui s'approxime par une loi de puissance si L  L?. La gure I.8 montre la fonction de
luminosité en double exponentielle pour trois valeurs diérentes du paramètre σ et pour la
même valeur de L?. On remarque que le coude de la fonction de luminosité varie avec σ.
Ainsi L? ne trace plus exactement la position du coude. Il y a une dégénérescence entre les
valeurs de L? et de σ. Les galaxies qui dominent l'intégrale sont les galaxies de luminosité
L ' xL? où x vérie l'équation suivante :
log(1 + x) = σ2 (α + 1) ln(10)
(
x+ 1
x
)
(I.78)
I.3.4 Comptages de sources
La statistique la plus naturelle consiste à classer toutes les sources d'une région donnée
selon leur ux. C'est ce qu'on appelle les comptages de sources. On distinque deux types de
comptages : les comptages intégraux et les comptages diérentiels.
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Figure I.8  Comparaison de la fonction de luminosité de Schechter (trait plein) avec la forme
en double exponentielle pour diérentes valeurs du paramètre σ (traint pointillé). On a pris
φ? = 10−2Mpc−3, L? = 1011L et α = −1.2 dans les deux cas.
• Cas d'un Univers euclidien
Considérons des sources identiques de luminosité Lν réparties de façon uniforme dans
l'espace supposé euclidien ce qui est une bonne approximation pour l'Univers local. On note
n(r) la densité volumique qui peut éventuellement dépendre de la distance r. Un observateur
situé en O reçoit pour chaque source, située à une distance r, un ux Sν =
Lν
4pir2
. Or la
densité surfacique de sources situées à une distance r, c'est-à-dire dans une coquille de rayon
r et d'épaisseur dr est dN =
1
4pi
n(r)4pir2dr. Le nombre de sources par intervalle de ux et
par stéradian est donc
dN
dSν
=
nr2dr
dSν
. Or comme toutes les sources sont identiques, la relation
entre le ux Sν et le rayon est simple : r =
√
Lν
4piSν
, d'où
dr
dSν
=
1
2
√
Lν
4pi
S
−3/2
ν .
On obtient nalement l'expression des comptages diérentiels :
dNν
dSν
=
1
2
n(Sν)
(
Lν
4piSν
)3/2
S−1ν ∝ S
−5/2
ν (I.79)
où la densité n dépend du ux. On remarque que, dans un Univers euclidien, ceux-ci évoluent
comme S
−5/2
ν ; c'est pourquoi on représente plutôt S
5/2
ν
dN
dSν
an de séparer cette évolution
géométrique d'une éventuelle évolution physique.
Les comptages intégraux représentent le nombre de sources par unité d'angle solide ayant
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un ux supérieur à Sν. Ils s'expriment de la façon suivante :
N(S > Sν) =
∫
∞
Sν
(
dN
dS
)
dS (I.80)
qui devient, si on suppose la densité n constante :
N(S > Sν) =
1
3
n
(
Lν
4piSν
)3/2
∝ S−3/2ν (I.81)
• Inuence de la fonction de luminosité
En pratique, les sources ne sont pas toutes identiques et elles sont distribuées en luminosité
selon la fonction de luminosité. De plus cette fonction de luminosité peut évoluer avec le
redshift. Il convient alors de sommer les fonctions établies précédemment pour chaque tranche
de luminosité.
• Inuence de la cosmologie
En pratique l'approximation euclidienne n'est valable que pour l'univers local et il faut
alors faire intervenir l'expansion de l'Univers pour traiter le cas général. Cette dernière, en
plus d'aecter la courbure de l'Univers, va également modier la relation entre la luminosité
et le ux reçu à cause du décalage vers le rouge (le signal est reçu par l'observateur à une
longueur d'onde plus grande que celle à laquelle il a été émis par la source). La forme du
spectre des galaxies va donc inuencer les comptages de sources. Enn les galaxies distantes,
qui sont donc plus jeunes, sont potientellement diérentes puisque moins évoluées, que les
galaxies locales. Un troisième eet, dit d'évolution, vient donc s'ajouter aux deux précédents.
Nous allons expliciter ceci dans ce qui suit. On note ν la fréquence à laquelle le signal est
reçu (c'est-à-dire la fréquence sur laquelle est centrée le ltre à travers lequel l'observation
est faite) et ν ′ = ν(1 + z) la fréquence à laquelle le signal a été émis. Dans un Univers en
expansion, il faut également faire intervenir la distance de luminosité dL qui a été dénie au
paragraphe I.1.5. Le ux est alors relié à la luminosité par la relation suivante :
Sν =
(1 + z)Lν′(z)
4pid2L
(I.82)
que l'on peut décomposer de la sorte :
Sν =
1 + z
4pid2L
Kν(z)Eν(z)Lν(z = 0) (I.83)
où l'on voit alors apparaître deux des eets discutés précédemment :
 la K-correction : Kν(z) =
Lν′(z = 0)
Lν(z = 0)
qui dépend de la forme du spectre.
 la E-correction : Eν(z) =
Lν′(z)
Lν′(z = 0)
qui traduit l'évolution du spectre des galaxies.
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Le troisième eet, du à la géométrie de l'Univers apparaît à travers la distance lumineuse,
qui ne dépend linéairement du redshift que dans l'Univers local.
Comme précédemment, on considère une coquille située entre les redshifts z et z + dz.
Le volume physique de cette coquille vaut dV
phys
= (1 + z)−3 4pid2A
ddL
dz
dz. Le nombre total
de sources situées dans cette coquille est dN
tot, z = n(z)(1 + z)
3dV
phys
où n(z) est la densité
comobile de sources au redshift z. Or les sources qui sont dans cette coquille ne sont pas
toutes identiques. Leur distribution en luminosité est donnée par la fonction de luminosité.
On s'intéresse aux sources qui seront détectées par un observateur situé à z = 0 avec un
ux compris entre Sν et Sν + dSν. Cela correspond, parmi les sources situées au redshift z
à celles qui sont dans la tranche de luminosité Lν′ , Lν′ + dLν′ où Lν′ et Sν sont reliés par
l'équation I.82. Le nombre de sources situées dans cette coquille et ayant un ux compris
entre Sν et Sν + dSν est donc :
dNz = φ(z, Lν′)dLν′ (1 + z)
3 dV
phys
(I.84)
L'observateur détecte des sources de ux Sν dans chaque tranche de redshift. On obtient
donc les comptages diérentiels, qui représentent le nombre de sources observées par unité
d'angle solide et par intervalle de ux, en intégrant sur tous les redshifts :
dN
dSν
=
∫
φ(z, Lν′)
dLν′
dSν
d2A
ddL
dz
dz (I.85)
• Lien avec le rayonnement de fond et ses uctuations
Une autre grandeur intéressante à étudier est la brillance totale reçue par un utilisateur
à une longueur d'onde donnée. Nous donnerons plus de détails sur l'origine physique de tels
rayonnements de fond au paragraphe I.4.3 et au chapitre IV. Nous détaillerons également
comment l'étude de ces rayonnements aide à comprendre la formation et l'évolution des
galaxies.
Cette brillance de fond est la puissance surfacique totale par unité d'angle solide reçue par
un observateur à une longueur d'onde donnée. On l'exprime généralement en nW/m
2
/sr ou
en MJy/sr et on la notera Bλ la valeur de celle-ci à la longueur d'onde λ. Elle peut s'exprimer
en fonction des comptages diérentiels de sources :
Bλ =
∫
∞
0
Sν
(
dN
dSν
)
dSν (I.86)
On peut aussi étudier les uctuations de ce fond autour de la valeur moyenne précédente
(voir paragraphe III.2). On note σ2 la valeur de ces uctuations et on l'exprime généralement
en Jy
2
/sr. σ2 peut s'exprimer à partir des comptages diérentiels de sources :
σ2 =
∫ S
max
0
S2ν
(
dN
dSν
)
dSν (I.87)
où S
max
est le ux maximum des sources de la carte.
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I.4 Les galaxies infrarouges
Durant ma thèse, j'ai essentiellement étudié les galaxies dites infrarouges. On les appelle
ainsi car elles émettent une grande fraction de leur énergie entre ∼ 5 µm et 1 mm. Nous pré-
senterons tout d'abord les processus physiques à l'origine de cette émission infrarouge. Nous
rappelerons ensuite quelques résultats récents obtenus sur ces galaxies ce qui permettra de
mieux comprendre comment leur étude se place dans le contexte général de la compréhension
de la formation des galaxies et des grandes structures. Il sera enn question du fond dius
infrarouge (ou CIB pour Cosmic Infrared Background).
I.4.1 Origine et mécanismes d'émission dans l'infrarouge
Les galaxies sont essentiellement composées d'étoiles, de gaz et de poussières.
Les étoiles représentent la quasi-totalité (∼ 95%) de la masse baryonique d'une galaxie.
La masse de ces étoiles varie entre ∼ 0.1 et ∼ 100M et est en particulier reliée à la durée
de vie des étoiles et à leur température : plus une étoile est massive et plus sa durée de vie
est courte et plus celle-ci sera chaude et donc lumineuse. Si on considère une population
stellaire, c'est-à-dire un ensemble d'étoiles s'étant formées en même temps et ayant la même
métallicité, la distribution en masse de ces étoiles est l'IMF (pour Initial Mass Function). La
forme exacte de cette distribution n'est pas parfaitement connue mais on sait que les étoiles
de faible masse (∼ 0.3M) sont les plus nombreuses. Au début de son évolution, la luminosité
d'une population stellaire est dominée par celle des étoiles massives et une population stellaire
jeune est donc plutôt bleue. Au fur et à mesure de son évolution, les étoiles les plus massives
meurent et il ne reste alors que les étoiles de faible masse qui sont plutôt rouges. Ainsi
quand on regarde le spectre visible d'une galaxie, on peut considérer que la partie UV de
celui-ci est émise par les étoiles de masse importante et que la partie infrarouge proche est
émise par les étoiles de faible masse. La présence d'étoiles massives dans une galaxie signie
également une formation stellaire récente puisque celles-ci ont une durée de vie courte.
Le gaz et la poussière forment le milieu interstellaire et comblent donc l'espace entre les
étoiles. On peut distinguer diérentes phases dans le milieu interstellaire selon la température,
la densité et l'état d'ionisation du gaz (essentiellement de l'hydrogène qui peut être ionisé,
neutre ou moléculaire). C'est au c÷ur des nuages moléculaires (c'est-à-dire les régions les
plus denses et les plus froides) que se forment les étoiles.
Ces poussières absorbent le rayonnement UV et visible. La gure I.9 montre la courbe
d'extinction moyenne du milieu interstellaire de la Galaxie (Mathis 1990). On remarque que
cette extinction est maximum dans l'ultraviolet (λ ∼ 0.1 µm) et qu'elle décroit ensuite
rapidement dans l'infrarouge (λ & 1 µm). On note aussi deux pics d'absorption dans
l'infrarouge (à 9.7 et 18 µm) qui sont dus aux silicates.
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Figure I.9  Loi d'extinction moyenne du milieu interstellaire de notre Galaxie (Mathis 1990).
Extrait de la thèse d'Emeric Le Floc'h.
L'absorption du rayonnement UV échaue les poussières qui rayonnent alors dans l'infra-
rouge. Il existe deux sources principales de ce rayonnement UV. Tout d'abord, les régions
qui sont le siège d'une forte activité de formation stellaire contiennent beaucoup d'étoiles
jeunes (et donc bleues). Ces étoiles jeunes sont de plus entourées d'un cocon de poussière qui
est le reste du nuage moléculaire où elles se sont formées et qui n'a pas encore été soué
par les vents des supernovae. Ce sont ces poussières qui sont chauées par le rayonnement
UV des étoiles jeunes. Les phénomènes d'accrétion autour d'un trou noir supermassif sont
une autre source possible de rayonnement UV. En eet, le disque d'accrétion qui entoure le
trou noir s'échaue à cause des forces de viscosité dans le disque et atteint des températures
de l'ordre de 105 K. Une partie de ce rayonnement thermique est émise dans le domaine UV
et sert à chauer les poussières contenues dans le disque d'accrétion.
La forme précise de l'émission infrarouge des poussières dépend en particulier de la taille et
de la composition de ces dernières. Desert et al. (1990) ont proposé un modèle an de repro-
duire à la fois les observations dans l'infrarouge de l'émission de ces poussières et les courbes
d'extinction observée dans l'UV. Ce modèle distingue trois composantes de poussières :
 les gros grains (ou BG pour Big Grains) qui sont des silicates amorphes de taille comprise
entre 15 nm et 100 nm. Ces gros grains ont des températures de l'ordre de 15-30 K et
sont à l'équilibre thermique avec le rayonnement incident. Ils émettent donc comme des
corps noir dont l'émission pique alors dans l'infrarouge lointain (vers ∼100 µm). Ces
grains représentent l'essentiel de la masse des poussières.
 les très petits grains (ou VSG pour Very Small Grains) qui sont des grains carbonés et
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ont une taille moyenne de l'ordre de ∼7 nm. Ces molécules sont chauées de façon
stochastique (voir par exemple Draine & Li 2001), c'est-à-dire qu'elles s'échauent dès
qu'elles reçoivent un photon UV et se refroidissent ensuite très rapidement du fait de
leur petite taille. Leur température n'est donc pas constante. Leur émission domine celle
des autres composantes dans l'infrarouge moyen (entre ∼20 et ∼60 µm). Ces petits
grains constituent, en nombre, l'essentiel des particules de poussières.
 les molécules hydrocarbonées aromatiques polycycliques (ou PAH pour Polycyclic Aro-
matic Hydrocarbon) qui sont des petites molécules carbonées avec quelques cycles aro-
matiques. Les PAHs contiennent entre ∼20 et∼200 carbones et ont des tailles comprises
entre 0.4 et 1.2 nm. Ils ont une émission de type vibrationnelle et sont responsables des
bandes observées dans l'infrarouge (3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12.7, 16.3, 17 µm pour les
plus importantes) (Puget et al. 1985; Allamandola et al. 1985).
La gure I.10 montre la contribution de ces diérentes composantes à l'émission infrarouge
d'une galaxie. On pourra également consulter la revue de Draine (2003) pour plus de détails
sur les propriétés de la poussière.
Figure I.10  Contribution des diérentes composantes de poussières à l'émission infrarouge
d'une galaxie. L'émission des PAHs est représentée en tirets longs, celle des VSG est en tirets
courts et celle des BG est en pointillés. La ligne pointillé-tiret représente l'émission des étoiles
et la ligne noire continue est la somme de toutes ces composantes. Les points noirs sont les
observations. Extrait de Sajina et al. (2006).
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I.4.2 Présentation générale des galaxies infrarouges
Les galaxies infrarouges sont les galaxies qui émettent plus de la moitié de leur énergie
dans l'infrarouge. On les opposera aux galaxies optiques pour lesquelles l'émission stellaire est
dominante. Ces galaxies infrarouges ont généralement des luminosités infrarouges très éle-
vées. On distingue alors plusieurs classes de galaxies infrarouges : les LIRGs (pour Luminous
Infrared Galaxies) avec 1011L < LIR < 10
12L, les ULIRGs (pour Ultra-Luminous Infra-
red Galaxies) avec 1012L < LIR < 10
13L et les HyLIRGs (pour Hyper-Luminous Infrared
Galaxies) avec L
IR
> 1013L. Nous avons expliqué au paragraphe précédent que l'émission
infrarouge de ces galaxies était due aux poussières qu'elles contenaient et que ces poussières
étaient chauées par les étoiles massives d'une région de formation stellaire ou par des phéno-
mènes d'accrétion. Ainsi les galaxies infrarouges sont des galaxies à forte formation stellaire
(que l'on appelera souvent des starburst) et/ou contenant un puissant noyau actif (AGN).
Dans le cas où ces galaxies infrarouges sont dominées par les processus de formation stel-
laire, la luminosité totale infrarouge L
IR
est un bon traceur du taux de formation stellaire
(Kennicutt 1998a) (voir également section V pour plus de détails). La luminosité UV peut
également être utilisée comme traceur du taux de formation stellaire puisque l'UV trace les
étoiles massives récemment formées, mais ce traceur est très aecté par l'extinction due à
la poussière (Buat et al. 1989; Kennicutt 1998b).
La gure I.11 montre les distributions spectrales d'énergie pour quelques galaxies typiques :
CFRS 14.1139 est une ULIRG, M82 est un puissant starburst local avec un taux de formation
stellaire de l'ordre de ∼ 5−10M/yr ; les deux autres galaxies présentent un taux de formation
stellaire beaucoup plus faible : la première est une galaxie spirale normale (du même type
que notre Galaxie) qui forme des étoiles à un taux modéré (∼ 0.5− 1M/yr) et la seconde
est une galaxie elliptique qui ne contient donc pas de poussière et qui ne forme donc plus
d'étoiles.
• Dans l'univers local. . .
Le satellite IRAS, lancé en 1983, a permis de découvrir une large population de galaxies
très lumineuses en infrarouge (de type LIRG et ULIRG). Ces galaxies sont majoritairement
des galaxies locales : 95% sont à z < 0.2 (Ashby et al. 1996). Soifer & Neugebauer (1991)
et Sanders & Mirabel (1996) ont établi la fonction de luminosité bolométrique locale de ces
galaxies infrarouges (voir gure I.12). Pour L
IR
< 1011L, on voit que la fonction de luminosité
des galaxies sélectionnées dans l'infrarouge est très inférieure à celle des galaxies normales
sélectionnées dans l'optique, ce qui montre que la plupart des galaxies optiques émettent
faiblement dans l'infrarouge. A l'inverse, pour L
IR
< 1011L les galaxies sélectionnées dans
l'infrarouge sont beaucoup plus nombreuses que les galaxies sélectionnées dans le visible.
Ces galaxies correspondent à la population de starbursts découverte par IRAS. Une étude
plus approfondie de ces LIRGs et ULIRGs locales a permis de montrer que la forte émission
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Figure I.11  Distributions spectrales d'énergie de quatre galaxies représentatives depuis l'UV
jusqu'au domaine millimétrique. Extrait de Lagache et al. (2005).
Figure I.12  Fonction de luminosité bolométrique des galaxies infrarouges à z = 0 (trait continu
épais) comparée à la fontion de luminosité des galaxies optiques (trait n continu). Extrait de
Sanders & Mirabel (1996).
infrarouge était reliée à des phénomènes d'interaction ou de collisions entre galaxies qui
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engendrent un intense sursaut de formation stellaire. De plus, la luminosité infrarouge est
d'autant plus grande que ces processus d'interaction/fusion sont avancés (voir par exemple la
revue de Sanders & Mirabel 1996). Ces objets contiennent parfois un AGN qui peut contribuer
de façon importante à l'émission infrarouge. Cette contribution est d'autant plus importante
que la luminosité infrarouge est grande (Lutz et al. 1998; Genzel et al. 1998). Bien que
ces objets soient très lumineux, ils ne dominent pas la production d'énergie dans l'univers
local. En eet, les LIRGs et les ULIRGs ne contribuent que pour ∼6% à la densité d'énergie
infrarouge à z = 0 (Soifer & Neugebauer 1991). Comme nous allons le voir, la situation est
très diérente à plus grand redshift. L'étude détaillée de ces galaxies locales très lumineuses
peut en revanche nous aider à mieux comprendre les processus physiques qui gouvernent la
formation stellaire (voir par exemple le relevé SINGS
10
).
• Une population qui évolue rapidement
L'observatoire spatial ISO, lancé en 1995, a permis de faire des relevés du ciel dans l'in-
frarouge à des profondeurs beaucoup plus grandes qu'IRAS. Elbaz et al. (1999); Aussel et al.
(1999) ont ainsi montré, grâce aux comptages de sources ISOCAM 15 µm, que la population
des galaxies infrarouges évolue rapidement. Les comptages des sources FIRBACK 170 µm
sont également incompatibles avec un modèle sans évolution (Dole et al. 2001). Les comp-
tages à 24, 70 et 160 µm obtenus à l'aide de Spitzer ont conrmé cette forte évolution
(Papovich et al. 2004; Chary et al. 2004; Marleau et al. 2004; Rodighiero et al. 2006; Shupe
et al. 2008; Dole et al. 2004a; Frayer et al. 2006). C'est cette population de galaxies in-
frarouges qui est le principal contributeur du fond dius infrarouge (voir paragraphe I.4.3)
(Elbaz et al. 2002; Lagache et al. 2005; Dole et al. 2006).
Des études multi-longueurs d'onde ont permis d'en apprendre un peu plus sur ces galaxies
infrarouges. Les galaxies sélectionnées à 24 µm sont majoritairement situées entre z = 0 et
z = 2 (Caputi et al. 2006a) et ont des masses stellaires importantes (M? & 10
10M). A z ∼ 2,
certaines de ces galaxies ont un taux de formation stellaire susant pour former leur masse
stellaire en ∼ 0.1 Gyr, alors que certaines galaxies locales ont un taux de formation tellement
faible qu'il a forcément du être plus important dans le passé pour que leur masse stellaire
actuelle soit formée (Caputi et al. 2006a). A bas redshift, la principale source d'énergie de
ces systèmes est la formation stellaire : moins de 10% des sources sont dominées par un
AGN à z . 1 (Caputi et al. 2007; Fiore et al. 2008). En revanche, la contribution des AGNs
augmente avec le redshift (Daddi et al. 2007; Fiore et al. 2008; Papovich et al. 2007).
Il apparait alors que la nature de ces galaxies est diérente des LIRGs et ULIRGs locales :
alors que les LIRGs et les ULIRGs sont des objets rares dans l'univers local, ce sont elles qui
dominent la densité d'énergie infrarouge à z & 0.7 (Le Floc'h et al. 2005; Perez-Gonzalez
et al. 2005; Caputi et al. 2007). La gure I.13 montre l'évolution de la densité du taux de
10. http://sings.stsci.edu/
CHAPITRE I. D'UN UNIVERS HOMOGÈNE À UN UNIVERS STRUCTURÉ 41
formation stellaire avec le redshift. Cette densité est maximum entre z ∼ 1 et z ∼ 2 et est
dominée par les galaxies telles que L
IR
< 1010L à z < 0.7, par les LIRGs entre z ∼ 0.7 et
z ∼ 2 et par les ULIRGs au delà.
Figure I.13  Evolution de la densité de formation stellaire avec le redshift (d'après Caputi et al.
(2007); Tresse et al. (2007) (à gauche) et Reddy et al. (2008) (à droite)).
• Quelques mots sur les galaxies sub-millimétriques
Au delà de z ∼ 2 peu de galaxies sont détectées dans l'infrarouge moyen. En eet, à
cause de l'expansion de l'Univers, leur émission est décalée vers le rouge et le pic d'émission
de la poussière se trouve alors dans le domaine sub-millimétrique, d'où leur nom de galaxies
sub-millimétriques (ou SMG pour Sub-Millimeter Galaxy). Le redshift médian de ces galaxies
sub-millimétriques est de ∼ 2.2 et la distribution en redshift s'étend entre 1.7 et 2.8 (Chapman
et al. 2005). Très peu de sources sub-millimétriques (quelques centaines tout au plus) sont
connues actuellement car il est dicile de faire des relevés larges et profonds dans cette
gamme de longueur d'onde où les détecteurs (des bolomètres) sont peu sensibles et où on
ne sait en faire des matrices que depuis peu de temps.
Ces galaxies sub-millimétriques sont généralement très lumineuses (de type ULIRG) et très
massives (∼ 1011M) (Swinbank et al. 2004). Beaucoup de ces galaxies contiennent un AGN
(Swinbank et al. 2004; Chapman et al. 2005; Alexander et al. 2005), mais celui-ci ne domine
pas l'émission infrarouge (Pope et al. 2006, 2008). A l'heure actuelle, on ne comprend pas
comment se sont formées ces galaxies très massives qui sont déjà en place à un redshift de
z ∼ 2.
Comme les relevés aveugles ne sont pas ecaces pour détecter ces galaxies sub-millimétriques,
on peut essayer de sélectionner, grâce à des critères infrarouges, des candidats ULIRG à z > 2
et étudier ensuite leur contre-partie dans le domaine sub-millimétrique (Lonsdale et al. (en
préparation) par exemple). Ce genre d'étude montre que les galaxies submillimétriques ne
sont qu'une fraction des ULIRGs à z > 2 détectées à 24 µm par Spitzer (Serjeant et al.
2004).
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• Vers un scénario de formation des galaxies
Il n'est pas question ici de faire une revue des diérents scénarios possibles d'évolution des
galaxies (Granato et al. 2004; Hammer et al. 2005; Bournaud et al. 2007, pour quelques uns
d'entre eux) mais plutôt de mettre en avant quelques questions toujours d'actualité au sujet
de la formation des galaxies :
 Quel impact ont les collisions majeures et mineures entre les galaxies dans l'histoire de
leur formation stellaire ?
 Quel est le rôle de l'environnement (taille du halo de matière noire, situation dans la
structure lamentaire de matière noire) ?
 Où se forment préférentiellement les étoiles dans une galaxies ? dans le bulbe ? dans les
bras spriaux ? plus à l'extérieur ?
 Quel lien y a-t-il entre la morphologie des galaxies et leur passé ?
 Quel rôle jouent les AGN dans la formation des galaxies ?
Les moyens instrumentaux de plus en plus performants (spectroscopie 3D, larges matrices
de bolomètres. . .) combinés à des simulations numériques de plus en plus réalistes permettront
surement d'apporter quelques éléments de réponse à ces questions dans les prochaines années.
I.4.3 Le fond dius infrarouge
Le fond dius extragalactique (ou EBL pour Extragalactic Background Light) peut être
déni comme l'émission de tous les objets de l'Univers situés en dehors de notre Galaxie. Ce
fond extragalactique peut être séparé en deux composantes principales : le fond dius optique
(ou COB pour Cosmic Optical Background) pour λ < 5 µm et le fond diud infrarouge (ou
CIB pour Cosmic Infrared Background) (λ > 5 µm). Ces deux composantes ont des brillances
de surface comparables (∼ 25 nW/m2/sr). Nous avons vu précédemment que les galaxies
locales émettaient pour la plupart faiblement dans l'infrarouge. Le fait que les brillances du
fond optique et infrarouge soient comparables implique donc qu'il a du exister des galaxies
très brillantes en infrarouge par le passé. Ceci est compatible avec les observations ISO et
Spitzer.
On notera Bλ la valeur de ce fond à la longueur d'onde λ. La brillance de surface de cette
émission diuse est souvent exprimée en nW/m
2
/sr ou en MJy/sr, ces deux unités étant
reliées par la relation suivante :
Bλ[nW/m
2
/sr] = Bλ[MJy/sr]× 3000
λ[µm]
(I.88)
La détection directe de ce fond est délicate à cause des nombreux avant-plans qui sont
beaucoup plus brillants et donc diciles à soustraire précisément. Ces avants plans sont :
 l'émission zodiacale faite par les poussières du système solaire,
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 l'émission des cirrus galactiques,
 le fond dius cosmologique mais cette contribution peut-être facilement soustraire car
elle est quasiment parfaitement homogène et son spectre est celui d'un corps noir parfait.
L'existence de ce fond a été prédite dès 1967 (Partridge & Peebles 1967) mais il a fallu
attendre les années 90 et le lancement de COBE pour le détecter (Puget et al. 1996; Hauser
et al. 1998).
L'étude détaille de ce fond est importante car celui-ci contient en quelque sorte l'histoire de
l'Univers et plus particulièrement de la formation des galaxies. On pourra à ce sujet consulter
les revues de Hauser & Dwek (2001) et de Kashlinsky (2005). On souhaite déterminer en
premier lieu la valeur précise de cette émission. La gure I.14 montre les contraintes actuelles
sur la valeur de ce fond dius infrarouge. Ces contraintes proviennent entre autres de détec-
tions directes, des comptages de sources ou d'études qui utilisent la méthode du stacking ou
encore des données provenant du domaine γ. On remarque en particulier que le CIB n'est pas
bien contraint dans l'infrarouge lointain (λ > 50 µm) justement à son maximum d'émission.
On cherche également à comprendre la nature des sources qui dominent cette émission :
ce sont essentiellement les galaxies infrarouges qui sont responsables de cette émission (voir
la revue de Lagache et al. (2005)). Ces galaxies sont des LIRGs à z ∼ 1 et des ULIRGs à
z ∼ 2. Dans le domaine sub-millimétrique la contribution des sources à plus grand redshift
augmente. Il faut enn noter que le CIB pourrait contenir une faible contribution d'objets
dius comme les amas de galaxies (Montier & Giard 2005). Au chapitre IV, nous aborderons
plus en détail la contribution des sources détectées à 3.6 µm et/ou à 24 µm au CIB.
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Figure I.14  Compilation des diérentes contraintes observationnelles sur la valeur du fond
dius extragalactique. Extrait de Dole et al. (2006).
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Les uctuations spatiales de cette émission diuse, auxquelles ont a accès via le spectre
de puissance, sont plus faciles à mesurer que la valeur absolue de ce fond. Ces uctuations
ont été détectées pour la première fois par Lagache & Puget (2000). Ces dernières nous
renseignent sur la distribution spatiale des galaxies (même de celles qui ne sont pas détectées)
et permettent par exemple d'obtenir le biais de ces galaxies (voir chapitre III et Lagache et al.
(2007)).
Enn, on pourra noter qu'il existe un possible excès du fond dius infrarouge dans l'in-
frarouge proche qui ne peut pas être résolu en sources individuelles. Certains auteurs ont in-
terprété ce signal comme une signature de l'hypothétique Population III (Kashlinsky et al.
2005, 2007) mais cette interprétation est encore sujette à de vifs débats. Ces premières
étoiles de très faible métallicité se seraient formées à z = 10 − 30, seraient très massives
(> 100M) et pourraient être détectées dans l'infrarouge proche.
I.5 Le télescope spatial Spitzer
L'atmosphère terrestre est opaque au rayonnement infrarouge et il est donc très dicile de
faire des observations dans cette gamme de longueur d'onde depuis le sol. IRAS (Neugebauer
et al. 1984) a été le premier satellite infrarouge lancé. Il a fait pour la première fois un relevé
presque complet (96%) du ciel à 12, 25, 60 et 100 µm. Le satellite américain COBE lancé en
1989 lui a succédé et a permis pour la première fois de détecter les anisotropies du fond dius
cosmologique et le fond dius infrarouge. Douze ans après IRAS, en 1995, l'agence spatiale
européenne lance ISO (Kessler et al. 1996), le premier observatoire spatial en infrarouge.
ISO disposait de quatre instruments (un photomètre, une caméra et deux spectromètres). Il
faudra encore attendre une dizaine d'année pour voir lancé Spitzer, le successeur d'ISO. Au
cours de ma thèse, j'ai essentiellement utilisé les données provenant de ce télescope spatial
que je décris en détail dans cette section. Viendront ensuite Herschel et Planck qui devraient
être lancés début 2009. Parallèlement, d'énormes progrès technologiques dans le domaine
sub-millimétrique sont faits et permettent la conception de nouveaux instruments comme
ALMA ou APEX.
I.5.1 Description générale
Le télescope spatial Spitzer (anciennement nommé SIRTF, pour Space InfraRed Telescope
Facility) a été lancé par la NASA en août 2003 (Werner et al. 2004). Il est le quatrième et
dernier élément du programme Great Observatories de la NASA, qui comprend également
les télescopes spatiaux Hubble, Compton et Chandra. Il couvre une gamme de longueur
d'ondes quasiment inacessible depuis le sol à cause de l'atmosphère terreste qui est opaque
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au rayonnement infrarouge.
Figure I.15  Vue d'artiste du télescope spatial Spitzer.
Le télescope est composé d'un miroir de 85 cm de diamètre et de trois instruments qui
couvre presque tout le domaine de l'infrarouge (de 3.6 à 160 µm). Il est placé sur une
orbite héliocentrique à la même distance du Soleil que la Terre et suit cette dernière. Cette
position lui permet d'être refroidi passivement à 60 K. Il est en eet indispensable de refroidir
les instruments et le télescope an de diminuer l'émission thermique de ces derniers qui
serait bien plus importante que le signal astrophysique que l'on souhaite détecter. De plus, le
télescope tourne le dos au Soleil, ce qui permet de ne pas être géné par l'émission solaire.
Le plan focal et les instruments sont refroidis à moins de 6 K par un bain d'Hélium liquide.
C'est cette quantité d'Hélium qui xe la durée de la mission. Les 360 litres embarqués devaient
permettre à la mission de durer au moins 5 ans. Cet objectif a été atteint puisque les dernières
estimations, au vu de la quantité d'Helium restante, prévoit la n de la phase froide pour
le printemps 2009. Après cette date, seuls les deux canaux à courte longueur d'onde (3.6 et
4.5 µm) seront encore utilisables.
I.5.2 Présentation des instruments
Trois instruments sont installés dans le an focal de Spitzer :
• IRAC (Fazio et al. 2004b) (pour Infrared Array Camera) est une caméra à quatre
canaux (3.6, 4.5, 5.8 et 8.0 µm) qui peuvent être utilisés simultanément. Deux champs de
vue adjacents sont observés en même temps grâce à un séparateur de faisceaux dicroïque (les
canaux 3.6 et 5.8 µm voient la même portion de ciel et les canaux 4.5 et 8.0 µm observent
une autre portion de ciel contiguë). Chacun des quatre détecteurs de la caméra est une
matrice de 256x256 pixels de taille apparente ∼ 1.2′′. Chaque détecteur observe donc une
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portion de ciel de 5.2
′
x5.2
′
. Les deux détecteurs à plus courte longueur d'onde sont en InSb
contrairement aux deux autres qui sont en Si:As. Cet instrument ne comprend pas de partie
mobile.
La FWHM de la PSF est respectivement de 1.66, 1.72, 1.88 et 1.98
′′
pour les quatre
canaux. Cette PSF est légèrement sous-échantillonée. La sensibilité de cet instrument est
donnée dans le tableau I.2
Frame Time (s) 3.6 µm 4.5 µm 5.8 µm 8.0 µm
200 0.40 0.84 5.5 6.9
100 0.60 1.2 8.0 9.8
30 1.4 2.4 16 18
12 3.3 4.8 27 29
2 32 38 150 92
Table I.2  Sensibilité à 1-σ des quatre canaux de IRAC pour des sources ponctuelles et pour
un continu faible (en µJy). D'après Fazio et al. (2004b).
• L'instrumentMIPS (Rieke et al. 2004) (pourMultiband Imaging Photometer for Spitzer)
permet à la fois de faire de l'imagerie et de la photométrie en bande large à 24, 70 et 160 µm et
de faire de la spectroscopie basse résolution entre 55 et 95 µm. L'instrument comprend trois
matrices indépendantes de détecteurs qui peuvent être utilisés simultanément. Cependant,
comme ces détecteurs ne voient pas la même région du ciel, il est nécessaire de déplacer le
télescope pour cartographier une région du ciel.
Le détecteur 24 µm contient 128x128 pixels de 1.25′′ chacun ce qui fait une couverture
totale de 5
′
x5
′
sur le ciel. Le détecteur à 70 µm aurait du avoir le même champ de vue, mais
suite à un problème de cablage, celui-ci se trouve réduit à 2.5
′
x5
′
, chacun des 16x32 pixels
ayant une taille de 9.8
′′
. Enn, le détecteur à 160 µm contient uniquement deux rangées de
20 pixels qui couvrent une portion de ciel de 0.5
′
x5
′
, chaque pixel ayant une taille de 16
′′
. Le
détecteur 24 µm est en Si:As alors que les deux autres détecteurs dans l'infrarouge lointain
sont en Ge:Ga. Enn, cet instrument contient un miroir mobile qui permet de scanner le ciel.
La taille de la PSF est respectivement de 6, 18 et 40
′′
(FWHM). Les sensibilités ainsi que
le bruit de confusion sont donnés table I.3.
• IRS (Houck et al. 2004) (pour Infrared Spectrograph) est un spectrographe basse et
moyenne résolution qui permet d'observer de 5.2 à 38 µm. Il est composé de quatre modules
séparés, dont deux modules basse résolution (R ∼ 60−120) et deux modules haute résolution
(R ∼ 600). Les deux modules basse résolution permettent d'observer chacun deux ordres.
Aucune partie n'est mobile dans cet instrument et chaque module dispose de sa fente d'entrée
dans le plan focal et de son détecteur. Quelques propriétés de ces modules sont résumées
dans la table I.4. L'instrument dispose aussi de deux petites matrices de détecteurs (peak-up
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24 µm 70 µm 160 µm
Temps d'intégration (s/pix) 1200 600 120
Bruit de photon (1-σ) 20 µJy 0.25 mJy 1.9 mJy
Bruit de confusion (1-σ) 11 µJy 0.64 mJy 8 mJy
Table I.3  Exemple de sensibilités (1-σ) obtenues pour un relevé de type GTO Deep (eectué
en Slow Scan Map mode). Le bruit de photons est à comparer au bruit de confusion (Dole et al.
2003, 2004b).
arrays) qui permettent d'imager à 16 et 22 µm. Ces dernières orent la possibilité de placer
précisément les objets au centre de la fente.
Module Abréviation [λ
min
;λ
max
] R Détecteur
Short-Low SL1 7.4 - 14.5 60-120 Si:As
SL2 5.2 - 8.7
Long-Low LL1 19.5 - 38.0 60-120 Si:Sb
LL2 14.0 - 21.3
Short-High SH 9.9 - 19.6 ∼ 600 Si:As
Long-High LH 18.7 - 37.2 ∼ 600 Si:Sb
Table I.4  Résumé de quelques caractéristiques du spectrographe IRS.
Les trois instruments du plan focal de Spitzer couvrent donc quasiment tout le domaine
infrarouge et sont donc particulièrement utiles à l'étude des galaxies infrarouges (voir Fi-
gure I.16). Ceet observatoire est également utile dans d'autres domaines de l'astrophysique,
par exemple pour l'étude des naines brunes, des disques proto-planétaires ou des premières
étoiles ou galaxies.
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Figure I.16  Illustration des capacités de Spitzer pour l'observation de galaxies infrarouges
(ici une galaxie de 1011L) à diérents redshifts (z = 0, z = 1 et z = 2). Les courbes de
transmission des ltres IRAC et MIPS sont normalisées de façon arbitraire.
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Ce chapitre assez technique présente diérents outils que nous avons été amenés à utiliser
au cours de cette thèse. Nous présenterons dans un premier temps le principe de la construc-
tion de mosaïques pour l'instrument IRAC (décrit au paragraphe I.5). Nous exposerons et
discuterons ensuite diérentes méthodes de photométrie. Enn, il sera question de la tech-
nique d'empilement (ou de stacking) que nous avons abondamment utilisée tout au long de
ces travaux.
II.1 Construction de mosaïques
Les détecteurs d'IRAC sont des matrices de 256x256 pixels et couvrent une région de 5
′
x5
′
sur le ciel. Or on eectue presque toujours des observations sur une région plus vaste. Il est
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donc nécessaire de faire une mosaïque, c'est-à-dire d'assembler les diérentes observations
an d'obtenir une grande et unique image.
Pour cela, il est commode d'utiliser le logiciel MOPEX
1
distribué par le SSC (Spitzer
Science Center) qui présente plusieurs avantages : il interprète tout d'abord correctement
les informations de distortion géométrique données dans l'en-tête des chiers FITS. De plus,
l'utilisateur a le choix entre plusieurs algorithmes pour supprimer les eets des rayons cos-
miques sur les données. Enn, c'est un logiciel très rapide.
Les méthodes de rejet des rayons cosmiques sont, de façon générale, d'autant plus perfor-
mantes que le nombre de données est grand. C'est pourquoi il vaut mieux utiliser les données
de type BCD (Basic Calibrated Data) distribuées par le SSC, que l'on peut par exemple télé-
charger sur la base de données à l'aide du logiciel Leopard
2
, plutôt que les données post-BCD
qui contiennent déjà une mosaïque par AOR (Astronomical Observation Request).
Les ajustements de cette méthode ont été eectués en compagnie de Aurèle Duval et
Julien Annaloro, deux stagiaires de L3 que j'ai encadrés, et ont été appliqués à la construction
des mosaïques des champs GTO du CDF-S, HDF-N, Lockman Hole et XMM. Les étapes
importantes de l'algorithme sont détaillées dans les paragraphes suivants.
II.1.1 Reprojection
La première étape constiste à déterminer les paramètres astrométriques de la mosaïque
nale étant donné un jeu d'images à mosaïquer. On obtient alors une grille sur laquelle toutes
les images BCD vont être reprojetées. Il est à ce moment possible de choisir la taille des pixels
de la mosaïque et il est recommandé de les prendre carrés
3
(ce qui n'est pas toujours le cas
par défaut).
Quatre algorithmes de reprojection sont proposés par MOPEX : nous avons utilisé celui
dit de Pixel Overlap Integration, qui est celui proposé par défaut. La valeur Mj du pixel j
de la mosaïque nale est la somme des pixels initiaux Ii pondérée par les surfaces communes
aij entre les pixels i et j :
Mj =
∑
i
aij
Aj
Ii avec Aj =
∑
i
aij (II.1)
Cette projection est appliquée aussi bien aux images qu'aux cartes d'erreurs (dans ce cas,
on a une somme quadratique).
1. http://ssc.spitzer.caltech.edu/postbcd/mopex.html
2. http://ssc.spitzer.caltech.edu/propkit/spot/index.html
3. car les procédures IDL de la librairie ASTRON ne fonctionnent pas correctement avec des pixels rectan-
gulaires...
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II.1.2 Rejet des rayons cosmiques
Des particules de haute énergie, les rayons cosmiques, viennent parfois frapper le détec-
teur au cours d'une observation et les pixels traversés par ces rayons cosmiques voient alors
leur réponse grandememt modiée. Le passage d'astéroïdes, surtout lorsque les observations
se font au voisinage de l'ecliptique, peuvent également altérer les observations. Tous ces
phénomènes transitoires ne nous intéressent en général pas et nous ne souhaitons pas qu'ils
apparaissent sur la mosaïque nale. Il sera d'autant plus facile de détecter de tels phéno-
mènes si on dispose d'un grand nombre d'observations (supérieur à 3) de la même zone du
ciel, puisque par nature, ceux-ci n'apparaîtront que sur une seule observation. Cependant, on
ne dispose parfois que d'une ou deux observations, tout particulièrement sur les bords de la
région observée.
MOPEX propose quatre algorithmes qui permettent d'isoler les rayons cosmiques (ou
n'importe quel autre phénomène passager) :
• Filtrage spatial
Le premier algorithme ne nécessite pas d'avoir plusieurs images de la même région. Il
repose sur l'idée que les rayons cosmiques sont de petite taille et de très grande intensité. Il
est nécessaire, pour utiliser cet algorithme, d'avoir préalablement enlevé le continu des images
(par exemple avec un ltre médian). Le principe est illustré gure II.1.
RADHIT_THRESHOLD
DETECTION_THRESHOLD
DETECTION_MAX_AREA
Figure II.1  Illustration du principe de rejet des rayons cosmiques selon la méthode du ltrage
spatial. D'après Spitzer Mosaicker.
Les trois paramètres ajustables de cet algorithme sont : le seuil de segmentation SEGMEN-
TATION_THRESHOLD, le seuil de rayons cosmiques RADHIT_THRESHOLD et la surface maximale
de détection DETECTION_MAX_AREA. Il commence par sélectionner tous les groupes de pixels
contigus dont la valeur est supérieure au seuil de segmentation. Ensuite deux conditions
doivent être satisfaites pour qu'un groupe de pixels soit considéré comme un rayon cosmique :
premièrement, le nombre de pixels doit être inférieur au nombre de pixels maximum. Ce
premier critère a pour eet de rejeter les vraies sources brillantes qui sont par nature plus
52 II.1. CONSTRUCTION DE MOSAÏQUES
étendues (même si celles-ci sont ponctuelles...). Deuxièmement, la valeur du pixel le plus
brillant du groupe doit être supérieure au seuil de détection des rayons cosmiques. Cette
nouvelle condition permet de séparer les sources faibles des rayons cosmiques.
Cette méthode présente plusieurs limitations : les rayons cosmiques d'intensité modérée,
ou qui ont frappé le détecteur avec une incidence rasante (et qui sont donc étendus) ne
seront pas détectés. Cette méthode ne permet pas non plus de repérer les astéroïdes.
• Filtrage temporel
Cette méthode nécessite quant à elle plusieurs observations de la même région. En pra-
tique, il en faut au moins deux, mais plus elles seront nombreuses et meilleur sera le ltrage.
Toutes ces observations ont été préalablement reprojetées sur une grille commune (II.1.1) et
pour chaque pixel de la nouvelle grille, on dispose de plusieurs observations Ik. On choisit de
rejeter l'observation k si l'une des deux conditions suivantes n'est pas vériée :
BOTTOM_THRESHOLD × σ < Ik − I¯ < TOP_THRESHOLD × σ (II.2)
où BOTTOM_THRESHOLD et TOP_THRESHOLD sont deux paramètres ajustables et I¯ et σ sont
respectivement la moyenne et l'écart-type de la distribution des Ik. Cependant si le nombre
d'observations est faible, σ et Ik seront biaisés. Dans ce cas (si le nombre d'observations est
inférieur à MIN_PIX_NUM), on peut préférer utiliser les cartes d'incertitudes qui fournissent
également une estimation de σ : on prend alors le minimum des incertitudes des diérentes
observations.
• Filtrage spatio-temporel
Cette méthode plus complexe est une combinaison des deux précédentes. On commence
par créer, pour chaque observation, une carte de détection comme dans l'algorithme de ltrage
spatial. On compare ensuite ces diérentes cartes de détection : tout pixel qui n'appartient
à un objet détécté que sur une fraction d'images inférieure à MAX_OUTL_FRAC et sur un
nombre d'images inférieur ou égal à MAX_OUTL_IMAGE est considéré comme un dual-outlier.
Enn, l'algorithme examine chaque groupe de pixels constituant une détection et le considère
comme un rayon cosmique si plus de la moitié des pixels sont des dual-outliers. Cette dernière
étape permet d'éliminer les faux pixels outliers. En eet, si dans un groupe de pixels, seuls
quelques uns sont marqués comme des duals outliers, il y a de fortes chances pour que ça
n'en soit pas et qu'ils aient été marqués comme tels parce qu'ils étaient sur le bord d'une
source.
• Filtrage temporel par boîte
Cette méthode est très voisine du ltrage temporel présenté ci-dessus, mais elle permet
de mieux gérer les cas où le nombre d'observations est faible. Avec cet algorithme, σ et I¯ ne
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sont plus calculés sur l'échantillon des N observations du même pixel, mais sur l'échantillon
composé des N observations des pixels d'une région de largeur BOX_X et de hauteur BOX_Y
centré sur le pixel, ce qui permet d'augmenter la statistique.
On peut choisir d'appliquer plusieurs types de ltrages, ce qui est souvent un choix judi-
cieux, car les diérentes méthodes sont complémentaires. Pour notre part, nous avons choisi
de combiner les résultats des trois premiers algorithmes (le dernier n'existait pas lorsque
nous avons construit les mosaïques) En combinant toutes ces informations, on obtient na-
lement un masque-R. Dans ce masque, on attribue quatre bits à chaque pixel, chacun des
bits correspondant à un des quatre algorithmes.
II.1.3 Combinaison des diérentes images
Les pixels qui ont été marqués comme étant contaminés par un rayon cosmique par un
des quatre algorithmes précédents sont tout d'abord masqués et doivent donc être reprojetés
sur la nouvelle grille. En eet chaque pixel de la grille originale aecté par un rayon cosmique
correspond en réalité à plusieurs pixels sur la nouvelle grille et le fait de le masquer aecte
la valeur de ces pixels qui doivent donc être recalculés. On ne reprojette pas l'intégralité des
images, mais seulement les pixels masqués an d'économiser du temps de calcul.
Une fois cette opération eectuée, il ne reste plus qu'à combiner les diérentes obser-
vations. On eectue une moyenne pondérée par les cartes d'erreur, dans laquelle les pixels
masqués précédemment ne sont pas pris en compte. On obtient nalement la mosaïque, ainsi
qu'une mosaïque d'erreurs et une mosaïque de couverture (nombre d'observations par pixel).
Figure II.2  Comparaison d'une image BCD (à gauche) et de la mosaïque nale de cinq BCD
(à droite) pour des données IRAC 3.6 µm. La taille du champ est environ 2.5′x2.5′. Les niveaux
de couleurs sont les mêmes pour les deux images.
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Une image BCD et le résultat de la mosaïque sont montrés gure II.2 : on remarque que
de nombreux rayons cosmiques ont été supprimés. On remarque aussi que la mosaïque est
moins bruitée : en eet, le rapport signal sur bruit augmente avec le temps d'intégration, ie.
avec la combinaison d'observations indépendantes.
La table II.1 récapitule la valeur des diérents paramètres que nous choisie pour la construc-
tion des mosaïques IRAC des champs GTO.
II.2 Techniques de photométrie
Nous présentons ici deux méthodes qui permettent de mesurer le ux de sources ponc-
tuelles, c'est-à-dire non résolues par l'instrument et dont l'image est donc la gure de dif-
fraction de tout le système optique. On appelera PSF (pour Point Spread Function) l'image
d'une source ponctuelle à travers tout le système. Dans le cas des données Spitzer il est
recommandé d'extraire soi-même la PSF sur ses propres données : pour cela, il sut de
sélectionner une dizaine de sources brillantes, non résolues et isolées et de les additionner.
II.2.1 Photométrie d'ouverture
La photométrie d'ouverture consiste à intégrer l'énergie d'une source à travers une ou-
verture circulaire de rayon r
ap
et centrée sur la source, et à lui soustraire la valeur du fond
mesuré dans une couronne autour de la source, de rayon intérieur r
in
et de rayon extérieur
r
out
.
Figure II.3  Illustration du principe de photométrie d'ouverture. La PSF est représentée en
niveau de gris à gauche et en coupe à droite.
Supposons que l'on souhaite mesurer le ux S d'une source posée sur un fond de valeur
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Module Paramètre Valeur
medfilter WINDOW_X 40
WINDOW_Y 40
N_OUTLIERS_PER_WINDOW 1000
detect_radhit DETECTION_MAX_AREA 7
SEGMENTATION_THRESHOLD 2
RADHIT_THRESHOLD 15
mosaic_int INTERP_METHOD 1
detect DETECTION_MAX_AREA 50000
DETECTION_MIN_AREA 0
DETECTION_THRESHOLD 3
mosaic_covg TILEMAX_X 2000
TILEMAX_Y 2000
mosaic_dual_outlier MAX_OUTL_IMAGE 1
MAX_OUTL_FRAC 0.5
level THRESHOLD_RATIO 0.5
mosaic_outlier THRESH_OPTION 1
BOTTOM_THRESHOLD 3
TOP_THRESHOLD 20
MIN_PIX_NUM 4
TILE_XSIZ 1000
TILE_YSIZ 1000
mosaic_rmask RM_THRES 0.5
MIN_COVERAGE 3
MAX_COVERAGE 100
mots-clés divers have_uncertainties 1
compute_uncertainties_internally 0
use_outlier_for_rmask 1
use_dual_outlier_for_rmask 1
use_box_outlier_for_rmask 0
sigma_weighted_coadd 1
create_unc_mosaic 1
Table II.1  Récapitulatif des diérents paramètres utilisés pour la construction des mosaïques
GTO de IRAC à toutes les longueurs d'onde.
B que l'on supposera uniforme. Le prol de cette source est P (r, θ) où r et θ sont analogues
aux coordonées polaires dont l'origine est prise au centre de la source mais r est ici un angle :
P (r, θ) = S × PSF(r, θ) +B (II.3)
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PSF(r, θ) est le prol de la PSF. Celui-ci est normalisé de façon à avoir
∫∫
PSF(r, θ)rdrdθ =
1. La mesure du fond dans la couronne située entre les rayons r
in
et r
out
donne :
B
mes
=
1
A
couronne
∫ 2pi
0
∫ r
out
r
in
P (r, θ)rdrdθ (II.4)
où A
couronne
est l'aire de la couronne : A
couronne
= pi(r2
out
− r2
in
). On obtient alors :
B
mes
= B +
S
A
couronne
∫ 2pi
0
∫ r
out
r
in
PSF(r, θ)rdrdθ (II.5)
On mesure nalement le ux S
mes
dans un ouverture de rayon r
ap
en ayant pris soin de
préalablement soustraire la valeur du continu estimée précédemment. On a :
S
mes
=
∫ 2pi
0
∫ r
ap
0
(P (r, θ)− B
mes
) rdrdθ (II.6)
qui conduit à :
S
mes
= S ×
[∫ 2pi
0
∫ r
ap
0
PSF(r, θ)rdrdθ − Aaperture
A
couronne
∫ 2pi
0
∫ r
out
r
in
PSF(r, θ)rdrdθ
]
(II.7)
où A
aperture
= pir2
ap
est l'aire de l'ouverture.
Ainsi le ux mesuré S
mes
par photométrie d'ouverture est proportionnel au vrai ux S de la
source. Le facteur de proportionnalité est appelé correction d'ouverture. La valeur de cette
correction ne dépend que de la PSF et des paramètres de photométrie (à savoir la valeur de
r
ap
, r
in
et r
out
) et peut être facilement calculée. Ce facteur tient compte du fait que seule
une partie du ux de la source a été intégrée, et que le continu est légèrement surestimé car
mesuré trop près de la source. En pratique, on choisit les rayons r
ap
, r
in
et r
out
de façon à
minimiser cette correction, ce facteur étant généralement compris entre 1 et 2.
Dans les faits, on choisira un rayon d'ouverture r
ap
ni trop petit (car la statistique est
moins bonne et car on est plus sensible à un éventuel défaut de centrage) ni trop grand (car
on ne gagne plus en rapport signal sur bruit et on risque d'intégrer une partie du ux d'une
source voisine). Une taille de l'ordre de la FWHM de la PSF semble optimum. Les rayons de
la couronne r
in
et r
out
seront choisis un peu plus grands, de l'ordre de quelques fois la FWHM.
Le choix de ces valeurs est aussi le fruit d'un compromis : d'une part le rayon de la couronne
doit être inférieur à la taille des éventuelles inhomogénéités du continu an de mesurer le plus
précisément possible la valeur du continu sous la source, et d'autre part la largeur de cette
couronne doit être assez grande pour avoir un nombre de pixels susants dans la couronne
pour estimer le continu le plus précisément possible.
L'estimation de la correction d'ouverture est un point délicat, même si le principe est
simple. Il sut en eet de mesurer le ux d'une PSF avec les paramètres décrits plus haut et
de comparer au ux absolu de cette PSF. C'est ce dernier point (la normalisation de la PSF)
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qui pose problème car il est dicile de connaître le ux d'une PSF lorsque celle-ci a été
extraite sur les données car on ne connait pas la valeur absolue du continu. Autrement dit il
est dicile d'estimer précisement l'énergie contenue dans les ailes de la PSF et cette énergie
n'est en général pas négligeable. Par exemple, pour les PSF de l'instrument MIPS, environ
15% de l'énergie est contenue dans les pixels situés à des distances supérieures à 4xHWHM
4
du centre de la PSF.
Nous avons adopté cette méthode de photométrie pour les données provenant de l'instru-
ment IRAC et également pour les données provenant de MIPS 70 et MIPS 160. A 24 µm
nous avons préféré la méthode décrite au paragraphe suivant. Les valeurs des paramètres
utilisés pour la photométrie sont récapitulées dans le tableau II.2.
Instrument r
ap
[r
in
; r
out
] Correction d'ouverture
IRAC 3.6 µm 1.5′′ adaptatif 1.74
IRAC 4.5 µm 1.5′′ adaptatif 1.83
IRAC 5.8 µm 1.5′′ adaptatif 2.18
IRAC 8.0 µm 1.5′′ adaptatif 2.44
MIPS 24 µm 6.6′′ [20′′ ;32′′] 1.65
MIPS 70 µm 18′′ [50′′ ;70′′] 1.68
MIPS 160 µm 25′′ [80′′ ;110′′] 2.19
Table II.2  Récapitulatif des diérents paramètres utilisés pour la photométrie d'ouverture
pour les diérentes longueurs d'onde Spitzer. A 24 µm, où nous avons très peu utilisé cette
méthode, nous avons reporté dans cette table les valeurs données dans le Handbook.
Aux longueurs d'onde IRAC, la densité de sources est très grande et l'estimation du continu
peut-être biaisée par la présence d'une ou plusieurs sources dans la couronne. Nous avons
donc mis au point une méthode pour optimiser le rayon de la couronne an d'éviter la présence
de sources dans cette couronne. L'épaisseur de la couronne est xe et vaut 2
′′
, mais le rayon
peut quant à lui varier de 7 à 26
′′
par pas de 1
′′
. Pour chacune de ces couronnes, on mesure
|γ|σ où σ et γ sont respectivement l'écart-type et l'asymétrie (skewness) de la distribution
des pixels contenus dans la couronne. On cherche ensuite le minimum de cette fonction. En
eet, si aucune source n'est présente dans la couronne, la distribution des valeurs des pixels
est gaussienne (γ = 0) et σ mesure le bruit de photons. En revanche si des sources sont
présentes dans la couronne, celles-ci vont modier la distribution des pixels en ajoutant des
pixels plus brillants : l'asymétrie ne sera donc plus nulle et l'écart-type σ sera plus grand.
Minimiser |γ|σ revient donc à chercher des couronnes non contaminées par des sources. Un
exemple du résultat de cette optimisation est donné gure II.4.
Nous avons utilisé la procédure aper du package DAOPHOT pour faire de la photométrie
4. Half Width Half Maximum
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Figure II.4  Illustration de la méthode d'optimisation du rayon de la couronne servant à mesurer
le continu dans le cas de la photométrie IRAC (ici à 3.6 µm). De haut en bas et de gauche à
droite sont tracées, l'asymétrie γ, l'écart-type σ, le mode et la quantité |γ|σ de la distribution
des pixels situés dans une couronne de rayon donné en abscisse et de largeur 2
′′
. Le cinquième
graphe représente le prol radial de la source dont on souhaite mesurer le ux. Enn le dernier
graphe est une image de ∼ 1×1′ centrée sur la source. Dans les quatre premiers graphes, le trait
vertical correspond au résultat de l'optimisation (ie. au minimum de |γ|σ). Dans le cinquième
graphe, le trait vertical en tirets longs représente le rayon d'ouverture et les traits verticaux en
tirets courts déliminent la région nalement retenue pour estimer la valeur du continu. Le rayon
est donné en pixel, la taille d'un pixel étant de 1.22
′′
.
d'ouverture. Cette fonction retourne également les erreurs sur le ux qui sont exprimées de
la façon suivante : σ
tot
=
√
σ21 + σ
2
2 + σ
2
3 où :
 σ1 est l'erreur due au bruit de photons. On peut l'estimer à partir de la carte d'erreur
en sommant quadratiquement les erreurs des pixels contenus dans l'ouverture de rayon
r
ap
.
 σ2 est l'erreur induite par la non uniformité du fond. En notant σ l'écart-type de la
distribution des pixels de la couronne, on a σ2 =
√
A
aperture
/A
pixel
σ où A
pixel
est la
surface d'un pixel.
 σ3 est l'erreur sur l'estimation de la valeur du fond : σ3 =
√
A2
aperture
A
couronne
σ. En pratique
cette erreur est négligeable devant σ2 si on estime le fond sur un nombre de pixels
susant (c'est-à-dire plus grand que le nombre de pixels à l'intérieur de l'ouverture).
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Enn, il est possible, étant donné une carte, de déterminer son seuil de détection. Pour
cela, on mesure le ux par photométrie d'ouverture à un grand nombre de positions aléatoires.
L'écart-type de la distribution des ux obtenus donne le seuil de détection à 1-σ. Comme on
tombe parfois sur des sources, l'histogramme des ux mesurés est biaisé vers les grands ux et
il convient de rejeter les outliers avant d'estimer l'écart-type. Un exemple est donné gure II.5.
Cette méthode présente l'avantage de tenir compte de toutes les sources d'incertitude (bruit
de photons, bruit de confusion, erreur de photométrie. . . ). On considèrera, en général, les
sources détectées si leur ux est supérieur à 3 fois le seuil de détection précédement estimé.
Figure II.5  Histogramme des ux mesurés à 10000 positions aléatoires dans le champ CDF-S
sur la carte MIPS 70 µm. La ligne en tirets rouge est une gaussienne d'écart-type σ = 3.3 mJy.
Le principal avantage de cette technique de photométrie est qu'elle est très robuste et
permet de mesurer le ux de sources faibles, voire à la limite de détection (2-3 σ). Cependant,
elle n'est pas adaptée aux cas où la confusion due à la forte densité de sources domine et où
certaines sources peuvent alors être très proches. En eet, si le rayon d'ouverture est trop
grand, on intégrera une partie du ux de la source voisine, ce qui n'est pas souhaitable. La
technique d'ajustement de PSF présentée au paragraphe suivant permet de se sortir de ce
cas de gure.
• Calibration en ux
Les cartes IRAC provenant de l'archive Spitzer sont déjà calibrées et elles sont en MJy/sr.
En revanche, les cartes MIPS réduites avec le DAT (Gordon et al. 2005) ne le sont pas :
elles sont en unités instrumentales. Pour obtenir des cartes en MJy/sr, il faut multiplier
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ces dernières par 0.047, 702 et 44.6 à 24, 70 et 160 µm respectivement 5.
Ensuite, pour obtenir des ux en mJy, il faut multiplier le résultat retourné par la procédure
de photométrie d'ouverture par 10−6 ×
(
pixsize[′′]
3600
pi
180
)2
× 10−3 où pixisze est la taille d'un
pixel.
Enn, si l'on souhaite obtenir des magnitudes, il sut d'appliquer la relation :
mλ = −2.5 log
(
Sν
Sν,ref
)
(II.8)
où Sν,ref est le ux de référence à la longueur d'onde considérée et pour le système de
magnitude considéré. Dans le système de magnitude AB, le ux de référence ne dépend pas
de la longueur d'onde et vaut : Sν,ref(AB) = 3631 Jy. En revanche dans le système de magnitude
Véga, le ux de référence est égal au ux de l'étoile Véga à la longueur d'onde considérée.
Ces ux de référence sont donnés dans la table II.3 pour les sept longueurs d'onde de Spitzer.
Instrument Sν,ref(Vega) (Jy)
IRAC 3.6 µm 280.9
IRAC 4.5 µm 179.7
IRAC 5.8 µm 115.0
IRAC 8.0 µm 64.1
MIPS 24 µm 7.14
MIPS 70 µm 0.775
MIPS 160 µm 0.159
Table II.3  Flux de référence pour le système de magnitude Véga pour les sept longueurs
d'onde Spitzer (d'après les Handbook d'IRAC et de MIPS).
II.2.2 Ajustement de PSF
Cette technique, comme son nom l'indique, consiste à ajuster une (ou plusieurs) PSF
sur les données. Elle est plus communément appelée PSF tting. Considérons un champ
contenant N sources de ux Si. On ajustera alors la fonction suivante aux données (en
minimisant les résidus) :
f(x, y) =
N∑
i=1
Si × PSF (x− xi, y − yi) +Bi (II.9)
où les xi et yi sont les positions des diérentes sources et les Bi sont le continu sous chaque
source. Il y a donc 4 paramètres libres par source à ajuster.
5. http ://ssc.spitzer.caltech.edu/mips/calib/conversion.html
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Comme précédemment, cette méthode requiert la connaissance de la PSF et le point
délicat est la normalisation de la PSF qu'on utilise : il faut en eet que celle-ci vérie∫∫
PSF(x, y)dxdy = 1.
On opère généralement de façon itérative. L'algorithme commence par détecter les sources
les plus brillantes dans la carte et ajuste des PSF sur celles-ci et soustrait le meilleur ajus-
tement. Il continue ensuite, en détectant les sources plus faibles et en les soustrayant à leur
tour et détecte ainsi de suite des sources de plus en plus faibles. Ceci permet de détecter des
sources faibles qui auraient été cachées derrière des sources brillantes. Enn un ajustement
nal, reprenant toutes les sources préalablement détectées est eectué. Nous avons utilisé
l'algorithme starfinder. Un exemple est donné gure II.6. On remarquera en particulier que
les deux sources voisines au centre on été correctement séparées.
Figure II.6  Illustration de la méthode d'ajustement de PSF sur une région de 2
′
x2
′
du champ
Boötes à 24 µm. a) Image originale. b) Meilleur ajustement trouvé par l'algorithme starnder.
c) Résidus.
Enn, nous avons comparé les résultats obtenus avec cette méthode de photométrie à ceux
obtenus avec la technique de photométrie d'ouverture (gure II.7). L'accord est généralement
très bon (13% rms) excepté pour quelques sources qui sont résolues. En eet la méthode
d'ajustement de PSF n'est pas du tout adaptée au cas des sources résolues, contrairement
à la photométrie d'ouverture qui peut donner un résultat correct, à condition d'intégrer dans
un grand rayon (et de rendre ainsi la correction d'ouverture faible).
Nous avons choisi de ne pas utiliser cette méthode de photométrie à 70 et 160 µm car les
résultats dépendaient énormément de la PSF choisie. De plus, comme le nombre de sources
brillantes à ces longueurs d'onde est faible, l'extraction d'une PSF propre sur les données
est très délicate. La photométrie d'ouverture dépend elle aussi de la PSF (via la correction
d'ouverture) mais cette dépendance nous a semblée plus faible.
62 II.2. TECHNIQUES DE PHOTOMÉTRIE
Figure II.7  Comparaison des ux obtenus avec les deux méthodes de photométrie (photo-
métrie d'ouverture en abscisse, ajustement de PSF en ordonnée) pour un échantillon de 1356
sources 24 µm dans le champ Boötes. La droite rouge est la droite de pente 1 passant par
l'origine.
II.2.3 Correction de couleur
Supposons que la source observée ait la distribution spectrale d'énergie donnée par Sν(λ)
où Sν est en WHz
−1
m
−2
. On observe cette source à travers un ltre F de réponse spectrale
R(λ) (proportionnel au nombre d'électrons produits par la détection d'un seul photon de
longueur d'onde λ) 6.
Le signal détecté quand on observe cette source dans le ltre F est proportionnel au nombre
d'électrons créés, c'est-à-dire à
∫
∞
0
(λR(λ))Sν(λ)dν. Le coecient de proportionnalité est
le coecient de calibration qui a été obtenu en mesurant des sources de ux connu. Ce
coecient de calibration dépend donc de la forme du spectre des sources de référence. On
utilise généralement la convention suivante : les coecients de calibration sont donnés pour
un spectre de référence de la forme νSν,e = cte. Cette convention est celle utilisée pour
IRAC ; pour MIPS on utilise comme spectre de référence celui d'un corps noir à 10000 K.
Dès lors, comme les sources observées n'ont généralement pas le même spectre que celui de
6. Les transmissions des ltres MIPS sont données en électrons par unité d'énergie sur le site du SSC. En
divisant ces courbes par λ, on se ramène à des transmissions en électrons/photon. Les transmissions des ltres
IRAC sont déjà en électrons/photon.
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référence, il est nécessaire d'appliquer une correction K dite de couleur dont l'expression est :
K =
∫
∞
0
(λR(λ))
Sν(λ)
Sν(λe)
dν∫
∞
0
(λR(λ))
Sν,ref(λ)
Sν,ref(λe)
dν
(II.10)
où λ
e
est la longueur d'onde eective du ltre F. Cette longueur d'onde eective est dénie
diérement pour IRAC et pour MIPS :
λ
e, IRAC
=
∫
∞
0
R(λ)dλ∫
∞
0
λ−1R(λ)dλ
et λ
e, MIPS
=
∫
∞
0
λR(λ)dλ∫
∞
0
R(λ)dλ
(II.11)
On pourra trouver les valeurs des corrections de couleurs tabulées pour quelques formes
de spectre (corps noir de diérentes températures et powerlaw avec diérents exposants)
dans les Handbook des instruments IRAC
7
et MIPS
8
. Ces corrections sont généralement
faibles (inférieures à 10%). On pourra enn consulter le site du SSC (http://ssc.spitzer.
caltech.edu/postbcd/cookbooks/synthetic_photometry.html) qui a développé une li-
brairie (Spitzer Synthetic Photometry) qui permet de calculer ses propres corrections de
couleur.
Nous n'avons pas appliqué de correction de couleur sur les ux que nous avons mesurés.
II.3 Le stacking
Le stacking (ou empilement) est une technique très puissante qui consiste à combiner
les obervations de diérentes sources (mais présentant des propriétés physiques semblables)
an d'augmenter le rapport signal sur bruit et d'obtenir des informations moyennes. Nous
présenterons dans cette partie, le principe de cette méthode que nous avons beaucoup utilisée,
ainsi qu'une méthode pour estimer les erreurs sur le résultat obtenu et enn le lien entre le
stacking et la fonction de corrélation angulaire.
J'ai developpé au cours de ma thèse une librairie de fonctions IDL qui code tous les outils
présentés dans cette partie et qui sera rendue publique prochainement.
II.3.1 Principe
L'observation d'un objet à diérentes longueurs d'onde permet d'obtenir des informations
sur la nature de cet objet et des processus physiques qui y ont lieu. Il est donc très intéressant
7. http://ssc.spitzer.caltech.edu/irac/dh/iracdatahandbook3.0.pdf
8. http://ssc.spitzer.caltech.edu/mips/dh/mipsdatahandbook3.3.pdf
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de combiner les données provenant de longueur d'ondes diérentes. Malheureusement, mal-
gré de récentes avancées technologiques, les détecteurs dans certaines gammes de longueur
d'ondes restent moins sensibles. C'est en particulier le cas dans l'infrarouge lointain et le
domaine sub-millimétrique où viennent en plus s'ajouter des problèmes de confusion. Ainsi,
certains objets faibles ne sont détectés qu'à une seule longueur d'onde (par exemple 24 µm)
et pas aux autres (70 ou 160 µm).
Figure II.8  Illustration de la méthode de stacking où on stacke à 70 et 160 µm des sources
détectées à 24 µm.
Comme le montre la gure II.8, le stacking consiste à extraire des petites images centrées
sur les sources aux longueurs d'onde où on ne les détecte pas et ensuite à sommer (ou plutôt
faire la moyenne) de toutes ces petites images. Comme le bruit, qui empêche la détection
individuelle des sources, est poissonien, le rapport signal sur bruit de la moyenne va augmenter
comme
√
N où N est le nombre d'images combinées. On observe nalement la détection
d'une source moyenne là où on ne détectait aucun signal. Il est important de noter que cette
méthode ne permet pas d'obtenir d'informations individuelles sur les sources. Il convient
alors de sélectionner correctement l'échantillon initial à stacker an que les sources soient
physiquement semblables et que le stacking ait un sens.
On peut noter qu'il est envisageable d'eectuer le stacking sur un catalogue de ux plutôt
que sur les images elles-mêmes, ce qui serait beaucoup plus rapide. Pour cela, il surait
de mesurer le ux des sources à stacker (par photométrie d'ouverture) bien que celles-ci
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ne soient pas détectées individuellement. L'inconvénient de cette méthode est que les eets
d'environnements que nous allons présenter au paragraphe III.4 ne sont pas bien controlés et
seront probablement plus diciles à corriger. Nous n'avons pas utilisé cette technique.
Figure II.9  Résultat du stacking à 70 µm dans le champ CDF-S de 1000 images centrées
à des positions aléatoires. A gauche : image stackée. A droite : histogramme des valeurs des
pixels (en unité arbitraire) de l'image obtenue ; la ligne rouge est une gaussienne.
Un des premiers tests que l'on peut faire est de vérier qu'on n'a pas de signal lorsqu'on
stacke à des positions aléatoires sur la carte : le résultat est montré gure II.9. On remarque
en particulier que la distribution des pixels est bien gaussienne.
On peut également vérier que le bruit diminue bien comme 1/
√
N . Pour cela nous avons
stacké N images à des positions aléatoires et nous avons mesuré d'une part le bruit sur l'image
résultante (en mesurant le ux à des positions aléatoires sur la petite carte et en calculant
ensuite l'écart-type des valeurs obtenues) et d'autre part l'écart-type de la distribution des
pixels de l'image stackée. Le résultat est montré gure II.10. L'écart-type des pixels diminue
bien comme 1/
√
N alors que l'erreur photométrique diminue quant à elle légèrement moins
rapidement (la pente est de -0.43) car elle tient compte à la fois du bruit de photons (qui
diminue bien comme N−1/2) mais aussi de l'erreur sur l'estimation de la valeur du ciel.
Nous avons également testé l'eet d'un rééchantillonage avant de faire le stacking. Celui-ci
consiste à réinterpoler (de façon bilinéaire) chaque petite image extraite sur une grille décalée
d'une fraction de pixel par rapport à la grille initiale de façon à ce que la source soit au centre
du pixel central
9
. Pour faire ce test, nous avons distribué aléatoirement 1000 sources sur
une carte. Nous avons pris des PSF de type top-hat de rayon r0, c'est-à-dire que le signal
vaut 1 à l'intérieur de ce rayon et est nul à l'extérieur. Nous avons ensuite stacké toutes
ces sources, avec et sans rééchantillonage et nous avons comparé les prols obtenus à ceux
de la PSF. Nous avons fait ceci pour diérentes valeurs du rayon r0 (1.5, 2, 2.5, 3, 5 et 8
pixels) (voir gure II.11). De façon assez surprenante, on constate que le ré-échantillonage
9. Les images extraites sont carrées et ont un nombre de pixels impair
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Figure II.10  Variation de l'erreur du stacking en fonction du nombre d'images stackées. Les
points pleins correspondent à l'erreur photométrique (en mJy) et les points vides à la dispersion
des pixels de l'image stackée (en unité arbitraire et décalé de façon arbitraire). La droite en trait
continu est le meilleur ajustement des points pleins : on trouve une pente de -0.43. La droite en
tiret est le meilleur ajustement des points vides et la pente a été xée à -0.5. Cette simulation
a été eectuée dans le CDF-S à 70 µm.
n'aide pas à reconstituer le prol de la PSF mais a tendance à diluer celui-ci. En eet, le
ré-échantillonage par interpolation bilinéaire (ou linéaire) lisse le signal. Il n'est donc pas utile
de re-échantilloner l'image avant de faire le stacking.
Enn il arrive parfois que le bruit ne soit pas uniforme sur la carte, les bords du champ ayant
été observés moins longtemps par exemple. On peut alors souhaiter pondérer le stacking par
une carte de poids w = 1/σ2 où σ est la carte de bruit. La valeur du pixel repéré par les
coordonnées i et j de l'image stackée S est alors donnée par :
Sij =
∑
k
wk,ijMk,ij∑
k
wk,ij
(II.12)
où les Mk sont les petites images que l'on stacke et les wk les cartes de poids associées.
II.3.2 Estimation des erreurs avec le bootstrap
Le terme bootstrap fait référence à une légende allemande dans laquelle le baron Münch-
hausen racontait qu'il s'était tiré lui même d'un marécage est se tirant par la boucle (strap)
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Figure II.11  Eet du re-échantillonage lors du stacking avec diérents rayons r0 de PSF.
On compare le prol des images stackées obtenues (avec re-échantillonage en tiret bleu ; sans
re-échantillonage avec la ligne continue rouge) au prol attendu (ligne pointillée verte).
de ses bottes. Le bootstrap est une méthode statistique qui permet d'obtenir l'incertitude
sur n'importe quelle grandeur estimée sur une distribution en n'utilisant rien d'autre que la
distribution elle-même. Cette méthode, très gourmande en temps de calcul, a été introduite
par Efron au début des années 80 (Efron 1982, par exemple).
Supposons que l'on ait un échantillon x deNs éléments que l'on notera x = (x1, x2, . . . , xNs).
On calcule sur cet échantillon un estimateur E(x) et on souhaite déterminer l'incertitude σE(x)
sur cet estimateur. Pour cela, on construit Nb échantillons de bootstrap x
?
k de la façon sui-
vante : chaque échantillon est constitué de Ns éléments tirés avec remise parmi les éléments de
x. C'est à dire qu'un échantillon de bootstrap contient certains éléments en double, d'autres
en triple. . . mais ne contient pas tous les éléments de x. On calcule alors l'estimateur pour
chacun des x
?
k : E(x
?
k). On calcule enn l'écart-type σb :
σb =
1
Nb − 1
Nb∑
k=1
(
E(x?k)− E¯
)2
où E¯ =
1
Nb
Nb∑
k=1
E(x?k) (II.13)
qui converge vers σE(x) quand Nb →∞.
Dans le cas du stacking, l'échantillon est composé des Ns sources que l'on veut stacker et
l'estimateur est la photométrie sur l'image stackée. Le bootstrap revient donc à reprendre tout
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le processus du stacking avec un échantillon initial légèrement modié et étudier comment
le résultat nal (c'est-à-dire le ux moyen mesuré) s'en trouve modié. Ceci est fait Nb fois.
Cette estimation de l'incertitude contient donc des informations à la fois sur la distribution
de ux sous-jacentes des sources stackées, sur le bruit instrumental mais aussi sur toutes les
erreurs introduites au cours des processus de stacking (ré-échantillonage par exemple) et de
photométrie.
Notons Sk les ux des Ns sources que l'on stacke et supposons que ceux-ci sont issus
d'une loi de probabilité P(S) caractérisée par ses moments µi d'ordre i :
µ1 =
∫
SdP et µi =
∫
(S − µ1)idP, i ≥ 2 (II.14)
On note Mi les moments empiriques d'ordre i :
M1 =
1
Ns
Ns∑
k=1
Sk et Mi =
1
Ns
Ns∑
k=1
(Sk −M1)i, i ≥ 2 (II.15)
qui convergent vers les moments µi de la distribution de probabilité quand Ns →∞. Chaque
ux Sk est mesuré avec une erreur k. Cette erreur peut avoir de nombreuses origines (bruit
de photons, erreur lors de la photométrie ou lors du stacking. . .). On obtient alors les ux
S ′k = Sk + k. On supposera que les k suivent une loi de probabilité gaussienne de moyenne
nulle et d'écart-type σ
noise
. On note également σ l'écart-type des k qui converge vers σnoise
quand Ns →∞. On note M ′k les moments empiriques de l'échantillon des ux mesurés :
M ′1 =
1
Ns
Ns∑
k=1
S ′k et M
′
i =
1
Ns − 1
Ns∑
k=1
(S ′k −M ′1)i, i ≥ 2 (II.16)
On peut en particulier montrer que :
M ′2 =M2 + σ
2
 + 2 cov(Sk, k) (II.17)
où cov(Sk, k) est la covariance des échantillons (Sk)k et (k)k. La variance empirique de
l'échantillon est donc due aussi bien à la distribution intrinsèque des sources qu'aux erreurs
de mesure. L'erreur σb mesurée via le bootstrap converge vers
√
M ′2
Ns
quand Nb → ∞ et la
variance empririque M ′2 converge elle-même vers µ2 + σ
2
noise
quand Ns → ∞. Ceci peut-être
résumé de la façon schématique suivante :√
Ns σb
Nb→∞−−−−→
√
M ′2
Ns→∞−−−−→
√
µ2 + σ2
noise
(II.18)
En plus d'estimer l'incertidude sur le ux moyen, le bootstrap permet donc, à condition que
l'échantillon contienne susament de sources et que l'on soit capable d'estimer de façon
susament précise σ
noise
, de remonter à la distribution intrinsèque des sources.
Une question qui se pose alors naturellement est de savoir comment choisir le nombre
d'échantillons de bootstrap Nb. Nous avons étudié cette question avec Mathilde Jauzac au
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cours de son stage de M2. Pour cela nous avons généré un échantillon gaussien
10
de Ns
éléments de variance empirique M . Nous avons ensuite déterminé l'erreur sur la moyenne
donnée par le bootstrap avec un nombre d'échantillon de bootstrap Nb. On obtient alors
l'erreur relative  =
√
Nsσb −M
M
. Nous avons eectué 1000 réalisations de cette expérience et
déterminé l'écart-type des erreurs relatives. Ceci a été fait pour diérentes valeurs de Ns et de
Nb. Cette erreur relative ne dépend pas du nombre de sources Ns et vaut approximativement
1√
2Nb
(voir gure II.12). Ainsi Nb = 5000 permet d'obtenir l'incertitude sur la moyenne avec
une précision de 1% (1-σ).
Figure II.12  Erreur relative de l'incertitude σb déterminée avec le bootstrap en fonction du
nombre d'échantillons de bootstrap Nb (σb est comparé à
√
M ′2). Cette erreur ne dépend pas
du nombre de sources Ns.
Cependant, si on cherche à déterminer la dispersion intrinsèque de la population σ
pop
=√
µ2, on va être limité par le nombre de sources Ns de notre échantillon. En eet, l'écart-type
empirique
√
M ′2 d'un échantillon de Ns sources, est une bonne approximation de σpop à un
certain pourcentage près donné par
η =
1
2
√
α− 1
Ns
− 2 (α− 2)
N2s
+
α− 3
N3s
où α =
µ4
µ22
(II.19)
Il ne servira donc plus à rien d'augmenter indéniment Nb pour obtenir
√
M ′2 avec une très
bonne précision puisque cette grandeur ne restera qu'une valeur approchée de σ
pop
à cause
du nombre limité de sources dans l'échantillon. On pourra dans ce cas considérer qu'il ne
10. Nous avons vérié que les résultats qui suivent ne sont pas modiés si l'échantillon n'est pas gaussien.
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sert à rien d'estimer l'écart-type empirique à mieux que ∼ η/3% puisque celui-ci n'est qu'une
approximation de σ
pop
à η% près. On peut alors en déduire un nombre optimal d'échantillons
de bootstrap Nb,optimal ∼ 5
η2
, si on est intéressé par la mesure de σ
pop
. Dans le cas où la
distribution intrinsèque des sources est gaussienne, on a α = 3 et le nombre de bootstraps
optimal est ∼ 10Ns. Ceci est illustré gure II.13.
Figure II.13  Erreur relative de l'incertitude σb déterminée avec le bootstrap en fonction du
nombre d'échantillons de bootstrap Nb (σb est comparé à µ2 + σ
2
noise
). Les courbes de niveau
représentent respectivement 1, 2, 3, 4, 5, 8, 10, 15 et 20% d'erreur. Extrait du rapport de stage
de M2 de Mathilde Jauzac.
Enn, on peut noter qu'on utilise parfois une méthode voisine du bootstrap : le jackknife.
Celle-ci consiste à rejeter une source de l'échantillon x = (x1, x2, . . . , xNs) pour obtenir un
échantillon xj de Ns− 1 sources. On calcule alors les Ns valeurs E(xj) de l'estimateur E puis
l'écart-type σ
jackknife
des valeurs obtenues. Cet écart-type est un estimateur de l'incertitude
sur E(x). Cette méthode est en général moins précise (le biais et la variance sont plus grands)
que le bootstrap.
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Les galaxies ne sont pas distribuées de façon uniforme dans le ciel. En eet, celles-ci
suivent, de façon plus ou moins biaisée, la distribution sous-jacente de matière noire. Les
simulations numériques montre que la matière noire a probablement une distribution lamen-
taire (un peu comme une éponge) avec des grandes bulles (∼10 Mpc) quasiment vides et de
longs laments (∼100 Mpc) plus denses. Aux points de rencontre de ces laments, on trouve
les amas de galaxies. Cette structure est illustrée gure I.5.
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L'étude de la distribution spatiale des galaxies apporte donc des informations sur la dis-
tribution de la matière noire dans l'Univers et peut aider à comprendre comment se sont
formées ces structures cosmiques. De plus, cet outil est également utile pour comprendre le
lien entre la structure de matière noire et la formation des galaxies, en particulier celle des
galaxies massives qui sont aux n÷uds de cette structure cosmique.
Nous présenterons tout d'abord quelques résultats récents sur la distribution spatiale des
galaxies infrarouges et leurs implications pour la formation de ces dernières. Pour la première
fois, la signature de la corrélation des galaxies a été détectée dans les anisotropies du CIB
à 160 µm par Lagache et al. (2007) : ce point fera l'objet d'une seconde partie. Nous
présenterons ensuite une nouvelle méthode pour estimer la fonction de corrélation angulaire
ω(θ) et verrons comment la méthode de stacking présentée précédemment est biaisée par
les eets de corrélation. Enn, nous validerons notre méthode d'estimation de la fonction de
corrélation angulaire sur des données en comparant à des travaux déjà publiés.
III.1 Introduction
Comprendre comment se sont formées les galaxies massives est une étape importante
dans la compréhension de la formation des galaxies. On pense que les structures actuelles
se sont formées par amplication des uctuations initiales du champ de densité primordial.
D'après le modèle hiérarchique de formation des structures, les galaxies massives se seraient
formées par fusions successives de halos de matière noire moins massifs (Cole et al. 2000;
Granato et al. 2000; Hatton et al. 2003). D'un autre côté, plusieurs études semblent montrer
que les galaxies massives se sont formées à grand redshift sur des courtes échelles de temps
(∼0.1 Gyr) (Cimatti et al. 2004, par exemple).
L'étude de la distribution spatiale des galaxies permet de mieux comprendre comment les
processus de formation stellaire et d'assemblage (en masse) des galaxies sont modiés par
les interactions entre galaxies et les fusions de halos de matière noire. Il existe principale-
ment deux outils statistiques qui permettent de sonder la distribution spatiale des galaxies :
la fonction de corrélation spatiale (ou angulaire si on ne dispose pas des redshifts) (celles-ci
ont été présentées au paragraphe I.3.1) et le spectre de puissance des anisotropies du fond
dius infrarouge. Ces deux méthodes permettent de sonder, aux petites échelles, la corré-
lation des galaxies au sein d'un même halo de matière noire, et aux plus grandes échelles
la corrélation entre halos de matière noire (voir par exemple Magliocchetti et al. (2007) ou
Knox et al. (2001) pour plus d'informations sur le formalisme). La première de ces méthodes
permet d'étudier les populations de galaxies qui sont détectées. On peut également séparer
ces galaxies selon leur morphologie, leur masse, leur redshift (ou n'importe quel autre para-
mètre physique pertinent) et comparer les fonctions de corrélations angulaires obtenues pour
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diérents sous-échantillons. La deuxième méthode, à savoir l'étude des anisotropies du fond
dius infrarouge, permet quant à elle d'étudier la corrélation des galaxies non détectées.
De telles études nécessitent des observations à la fois profondes (pour sonder l'Univers
lointain) et couvrant une grande surface (an d'avoir une bonne statistique). Le satellite
Spitzer a permis de faire ce genre d'analyse. Waddington et al. (2007) ont mesuré le paramètre
A de la fonction de corrélation angulaire pour 11 échantillons sélectionnés en ux à 3.6 µm.
Ces galaxies tracent au premier ordre la masse stellaire déjà assemblée. En utilisant un modèle
pour estimer la distribution en redshift de leurs sources, ils ont pu mesurer la longueur de
corrélation r0 et la variation de celle-ci avec le redshift (on rappelle que plus le paramètre r0 est
grand et plus les galaxies en question sont corrélées, voir paragraphe I.3.1). Dans cette étude,
le paramètre γ a été xé à 1.8. A z . 0.5, r0 reste constant et vaut 6.1± 0.5 h−1 Mpc et, à
plus grand redshift, r0 décroit pour atteindre 2.9± 0.3 h−1 Mpc à z ∼ 1. Cette décroissance
peut-être interprétée comme une variation avec le redshift de la fraction de galaxies de type
elliptiques et spirale dans l'échantillon. En eet ces deux types de galaxies n'ont pas les mêmes
distributions spatiales (Madgwick et al. 2003).
Il est également intéressant d'étudier la corrélation angulaire des galaxies infrarouges qui
tracent principalement les régions de forte formation stellaire dans l'Univers : c'est une façon
de voir quels eets ont l'environnement, les interactions et les fusions entre galaxies sur la
formation stellaire. Les premières mesures de la corrélation spatiale des galaxies infrarouges
ont pu être faite à l'aide de IRAS qui a observé tout le ciel. Ces études ont montré que
les galaxies détectées par IRAS à 60 µm (qui sont locales) sont faiblement corrélées (r0 ∼
3.8 h−1Mpc) (Saunders et al. 1992; Moore et al. 1994; Fisher et al. 1994). Gonzalez-Solares
et al. (2004) a également mesuré la fonction de corrélation des galaxies sélectionnées à 15 µm
dans ELAIS, le plus grand champ observé par ISO (4 deg2). Les résultats sont comparables à
ceux obtenus par IRAS, à savoir que les galaxies infrarouges locales sont faiblement corrélées.
Toutefois ces résultats sont limités aux galaxies locales et à de petits échantillons. Grâce à
Spitzer il a été possible d'étudier la corrélation spatiale des galaxies infrarouges jusqu'à z ∼ 2.
Farrah et al. (2006) ont pu étudier la corrélation angulaire des galaxies infrarouges de
type ULIRGs peu lumineuses dans le visible et situées à des redshifts z ∼ 1.7 et z ∼ 2.5. Ils
ont mesuré une très forte corrélation angulaire pour ces deux échantillons (voir gure III.1) :
9.4±2.2 h−1 Mpc à z ∼ 1.7 et 14.4±2.0 h−1 Mpc à z ∼ 2.5. Ces longueurs de corrélation sont
bien plus grandes que celles déjà mesurées aux mêmes redshifts mais sur d'autres échantillons.
Ceci implique que ces galaxies résident dans des halos de matière noire très massifs (∼
6 × 1013M). En utilisant diérents modèles de croissance des halos de matière noire, ils
prédisent que les halos qui contiennent la population à z ∼ 1.7 contiendront des amas aussi
bien pauvres que riches à z = 0 alors que les halos contenant la population d'ULIRGs à
z ∼ 2.5 contiendront les amas les plus riches à z = 0. Ces résultats sont cohérents avec
ceux de Magliocchetti et al. (2007) qui ont étudié la corrélation d'un échantillon de galaxies
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sélectionnées à 24 µm (S24 > 350 µJy) et situées à z ∼ 2. Ces derniers ont trouvé que ces
galaxies étaient parmi les plus corrélées et devaient résider dans des halos de matière noire
plus massifs que 1013.4M.
Figure III.1  Evolution de la longueur de corrélation comobile r0 avec le redshift obtenue pour
diérentes populations. Les régions colorées représentent l'évolution du halo de matière noire
en fonction du redshift pour diérents modèles plausibles. Les lignes continues sont des lignes
d'iso-masse. Extrait de Farrah et al. (2006).
La corrélation spatiale des galaxies sélectionnées à 24 µm et à z ∼ 1 a été étudiée par
Gilli et al. (2007) à l'aide les données profondes du relevé GOODS (S24 > 20 µJy). Leur
échantillon a une luminosité infrarouge médiane modérée (L
IR
∼ 5×1010L). Cet échantillon
est relativement peu corrélé (r0 = 4.0 ± 0.4 h−1 Mpc). En ne considérant que les LIRGs, ils
obtiennent une longueur de corrélation légèrement plus élevée : r0 ∼ 5.1 h−1 Mpc ce qui les
place dans des halos de matière noire de masse ∼ 3× 1012M. Ceci semble montrer que les
galaxies a plus fort taux de formation stellaire sont contenues dans des halos plus massifs.
On peut également citer les travaux de Magliocchetti et al. (2008) qui ont mesuré la
corrélation angulaire de deux populations sélectionnées à 24 µm (S24 > 400 µJy) situées à
des redshifts diérents (0.6 < z < 1.2 et z ≥ 1.6). La population a plus grand redshift est
la plus corrélée (r0 = 15.9 contre 8.5 Mpc) et réside dans des halos plus massifs (& 10
13M
contre ∼ 1012). La population a grand redshift semble donc de nature complètement diérente
et pourrait être les progéniteurs des galaxies elliptiques géantes situées au centre des amas
riches à z = 0. La masse stellaire de ces galaxies semble déjà formée à z ∼ 2 alors que, les
galaxies sélectionnées à 24 µm à z ∼ 1 semblent avoir une formation stellaire beaucoup plus
étalée dans le temps.
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Toutes ces études tendent à montrer que, d'une part, les galaxies infrarouges très brillantes
situées à grand redshift sont très corrélées et que, d'autre part, les galaxies locales le sont
peu. Ceci suggère que la formation stellaire se déplace progressivement dans des structures
de moins en moins massives au fur et à mesure que le redshift décroit.
III.2 Anisotropies du fond dius infrarouge
Nous avons présenté dans l'introduction quelques résultats récents obtenus sur la dis-
tribution spatiales des galaxies infrarouges. Les outils utilisés dans les travaux (fonction de
corrélation angulaire et spatiale) nécessitent de connaître la position (et éventuellement le
redshift) des sources. Il faut donc que celles-ci soient détectées. L'étude des anisotropies du
fond dius infrarouge (CIB) est une méthode complémentaire qui permet de sonder la popu-
lation des galaxies non détectées (en fait plus particulièrement les galaxies qui dominent les
uctuations du fond). Nous présentons dans ce paragraphe une étude récente sur la détec-
tion, pour la première fois, d'un signal de corrélation dans les anisotropies du CIB à 160 µm.
Ces travaux, auxquels j'ai participé, sont présentés dans le papier de Lagache et al. (2007).
III.2.1 Formalisme
L'étude des anisotropies du fond dius infrarouge se fait par l'intermédiaire de son spectre
de puissance (le carré moyenné par bande de nombre d'onde k du module de la transformée
de Fourier de l'image). Celui-ci contient plusieurs contributions puisque la carte initiale est
en réalité la somme de plusieurs signaux : les cirrus galactiques qui forment un avant plan,
le fond dius infrarouge (avec une partie poissonnienne et une partie corrélée) et le bruit, le
tout étant convolué par la PSF. Le spectre de puissance angulaire peut donc s'écrire :
P (k) = [P
cirrus
(k) + P
clustering
(k) + P
poisson
(k)]× γ(k) +N(k) (III.1)
où
 k est le nombre d'onde à 2 dimensions (k =
√
k2x + k
2
y) qui s'exprime en arcmin
−1
.
 P
cirrus
(k) est le spectre de puissance des cirrus galactiques. C'est lui qui domine aux
grandes échelles (ie. aux petites valeurs de k). Ce spectre de puissance est une loi
de puissance : P
cirrus
(k) ∝ k−3, mais l'exposant peut varier avec la longueur d'onde
(Miville-Deschênes et al. 2007, par exemple).
 P
clustering
(k) est le spectre de puissance du signal de corrélation des sources. Nous expli-
quons ci-dessous comment celui-ci peut être calculé.
 P
poisson
(k) est le bruit de poisson des sources. Il a donc un spectre plat : P
poisson
(k) =
P
poisson
. Il est possible de diminuer la valeur de cette contribution en soustrayant préa-
lablement les sources résolues de la carte.
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 γ(k) est la fonction instrumentale (TF de la PSF). Cette fonction domine aux petites
échelles spatiales (grandes valeurs de k) et empêche donc de mesurer du signal à ces
échelles.
 N(k) est le spectre de puissance du bruit.
Le spectre de puissance des anisotropies corrélées peut être modélisé de la façon suivante
(Knox et al. 2001) (nous ne considèrons ici que la partie linéaire, c'est-à-dire la corrélation
entre halos de matière noire, et pas la corrélation entre galaxies au sein d'un même halo) :
P
clustering
(k) =
∫
dz
r2
dr
dz
a2(z)j¯ν
2
(z)b2P
DM
(k
3D
, z) (III.2)
où k
3D
est le nombre d'onde à 3 dimensions (k
3D
=
√
k2x + k
2
y + k
2
z), r est la distance como-
bile, a est le facteur d'échelle, j¯ν
2
(z) est la densité d'émissivité (par unité de volume comobile)
à la fréquence ν des sources situées au redshift z, b est le biais que l'on suppose constant,
P
DM
(k, z) est le spectre de puissance de la matière noire au redshift z. On peut distinguer
plusieurs termes dans cette intégrale : un terme géométrique (
dz
r2
dr
dz
a2(z)), un terme d'émis-
sion j¯ν
2
(z) que l'on peut calculer à partir du modèle de Lagache et al. (2004) et le spectre
de puissance de la matière noire qui peut être calculé à partir de la théorie de croissance
linéaire des perturbations (voir paragraphe I.2.4). Enn, puisque nous avons supposé le biais
constant, on peut sortir le facteur b2 de l'intégrale et le spectre de puissance des anisotropies
corrélées est alors tout simplement proportionnel à b2. Ainsi, plus le biais sera important et
plus le signal de corrélation sera important et donc facile à détecter.
III.2.2 Résultats
Nous avons utilisé pour cette étude les données MIPS 160 µm provenant du relevé SWIRE
dans le champ Lockman Hole. Ce champ couvre une surface de ∼ 10 deg2. Les données ont
été préalablement nettoyées : en particulier, les stries qui résultent de la stratégie d'obser-
vation (Scan Map Mode) ont été enlevées par ltrage dans l'espace de Fourier (voir Miville-
Deschênes & Lagache 2005). Toutes les sources plus brillantes que S160 = 200 µJy ont été
soustraites en utilisant une PSF extraite sur les données.
Nous avons ensuite calculé le spectre de puissance de cette carte (carrée). Celui-ci a été
prolongé aux grandes échelles spatiales à partir d'une carte IRAS 100 µm. Le spectre de
puissance du bruit, obtenu en soustrayant deux cartes de la même région, a été soustrait.
Enn le spectre de puissance a été déconvolué de la PSF. Le résultat est montré gure III.2.
On remarque un excès du spectre de puissance par rapport au spectre de puissance des cirrus
pour k > 0.03 arcmin−1. Ceci est la signature de la corrélation dans les anisotropies du CIB. Ce
spectre de puissance est parfaitement reproduit par une somme de 3 composantes : P
cirrus
(k),
P
clustering
et P
poisson
(k). Nous mesurons alors la valeur du biais suivante : b = 2.39± 0.22. Le
bruit poissonien des sources vaut : P
sources
= 9850± 120Jy2/sr.
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Figure III.2  Spectre de puissance à 160 µm dans le champ Lockman Hole (losanges noirs
avec les barres d'erreur). Extrait de Lagache et al. (2007).
Figure III.3  Contribution par tranches de redshift au spectre de puissance des anisotropies
corrélées avec un biais b = 1.7. d'après les prédictions du modèle Lagache et al. (2004). Figure
extraite de Lagache et al. (2007).
Cette valeur du biais obtenue est grande comparée aux mesures du biais faites dans l'Uni-
vers local : b = 0.86 pour les galaxies IRAS (Saunders et al. 1992) et b ∼ 1.1 à z ∼ 1
(Tegmark et al. 2004). La gure III.3 obtenue à partir des prédictions du modèle de Lagache
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et al. (2004) montre que les anisotropies corrélées sont dominées par les galaxies infrarouges
comprises entre z = 0.7 et z = 1.5 (elles contribuent pour ∼ 65%). Ceci montre donc que
les galaxies à z ∼ 1 sont des traceurs beaucoup plus biaisés de la distribution de matière
noire. D'autres études ont déjà mis cet eet en évidence : Marinoni et al. (2005) a mesuré
un biais de 1.6 à z ∼ 1.2 pour les galaxies très rouges du VVDS. Ceci montre qu'à grand
redshift, la formation de galaxies est très biaisée par rapport à la distribution de matière noire
et que celle-ci a lieu préférentiellement dans les halos les plus massifs. La formation stellaire
se déplace progressivement vers des halos moins massifs lorque le redshift décroit.
III.3 Une nouvelle méthode pour estimer ω(θ)
Nous décrivons dans cette partie une nouvelle technique qui permet d'estimer les fonctions
de corrélation angulaire (aussi bien d'auto-corrélation que de cross-corrélation) introduites au
paragraphe I.3.1.
III.3.1 Principe
Supposons que l'on dispose d'un catalogue contenant les coordonnées de Ns sources, ces
sources ayant été sélectionnées dans une certaine région que l'on peut décrire grâce à une
carte de couverture (ou masque) qui vaut 1 si la région a été observée et 0 sinon. On souhaite
calculer la fonction de corrélation angulaire entre θ
min
et θ
max
. La méthode consiste à générer
une carte dont la taille des pixels est plus petite que θ
min
(cette dernière valeur étant celle qui
permet d'optimiser le temps de calcul) et qui couvre toute la région observée. La valeur de
chaque pixel de cette carte est xée au nombre de sources du catalogue contenues dans ce
pixel. Il sut alors de stacker cette carte aux positions des sources pour obtenir la corrélation
angulaire à deux dimensions (la taille de l'image stackée étant prise égale à 2θ
max
). Toutefois,
il convient de corriger des eets de bord : en eet pour les sources proches du bord, on
ne prend en compte qu'une fraction des sources alors qu'il faudrait également tenir compte
des sources qui sont en dehors du champ. Pour faire cette correction, on stacke la carte de
couverture aux positions des sources. On divise alors le résultat précédent par cette carte pour
eectuer la correction. Enn, le prol radial de cette image permet de remonter à la fonction
de corrélation angulaire ω(θ). Ceci est illustré gure III.4. En toute rigueur la fonction de
corrélation ainsi mesurée est la convolution de la vraie fonction de corrélation angulaire par
une fonction porte de largeur égale à la taille d'un pixel. En pratique ceci n'aecte que la
valeur de la fonction aux angles de l'ordre de grandeur de la taille du pixel. On ne pourra
donc logiquement pas déterminer la fonction de corrélation angulaire à des tailles inférieures
à la taille du pixel.
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Figure III.4  Illustration de la méthode d'estimation de la fonction de corrélation angulaire
avec le stacking. Ceci a été réalisé sur une simulation où nous avons distribué 2000 sources dans
une région de ∼ 1◦x1◦. Le résultat du stacking est montré à gauche : on voit déjà clairement un
excès au centre dû à la corrélation des sources. A droite, on montre la fonction de corrélation
angulaire ω(θ) qui est le prol radial de l'image précédente divisée par la densité surfacique
moyenne et à laquelle on a soustrait 1. Les points noirs sont corrigés des eets de bord et les
points gris sont non corrigés : cette correction a un eet notable aux grandes échelles.
III.3.2 Comparaison à d'autres estimateurs
Nous avons comparé les résultats de cette méthode à ceux obtenus avec l'estimateur de
Landy & Szalay (1993). Nous avons fait cette vérication sur des simulations et sur des
vraies données (gure III.5). Pour la simulation, nous avons distribué de façon non uniforme
(grâce à un code que nous a fournit Henry Mc Cracken) 2000 sources sur une surface de
∼ 1 deg2. La carte que nous avons stackée (celle où la valeur de chaque pixel est égale au
nombre de sources dans ce pixel) a une résolution de 1
′′
. Pour les vraies données nous avons
pris un échantillon arbitraire composé des ∼ 2000 sources du champ CDFS (∼ 0.25 deg2)
sélectionnées à 3.6 µm et de ux compris entre 30 et 120 µJy. A cette longueur d'onde, la
FWHM de la PSF est de 1.7
′′
et la taille du pixel est de 1.22
′′
. Dans les deux cas, on observe
un très bon accord entre les deux méthodes (voir gure III.5).
Cette méthode permet aussi de mesurer la fonction de cross-corrélation angulaire χAB de
deux populations A et B. Pour cela, on xe la valeur de chaque pixel au nombre de sources de
type A contenues dans ce pixel et on stacke aux positions des sources B. On peut également
faire l'inverse puisque χAB = χBA
1
. Nous avons également comparé les résulats de cette
méthode à ceux obtenus avec l'estimateur de Blake et al. (2006) et comme précédemment,
les méthodes sont en très bon accord.
1. Pour optimiser le temps de calcul, il vaut mieux stacker la population la plus grande aux positions de la
population la plus petite
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Figure III.5  Comparaison de la fonction de corrélation angulaire mesurée grâce au stacking
(triangles bleus) au résultat obtenu avec l'estimateur de Landy & Szalay (1993) (carrés rouges).
A gauche : sur une simulation ; à droite sur des données (corrélation de toutes les galaxies du
CDF-S avec 30µJy < S3.6 < 120µJy).
Le principal avantage de cette méthode est son ecacité vis-à-vis des estimateurs clas-
siques, comme celui de Landy & Szalay (1993). En eet, alors que pour ce dernier estimateur
le temps de calcul est proportionnel au nombre de distances à calculer, c'est-à-dire à N2s , il
est proportionnel à Ns avec cette méthode. En revanche, le temps de calcul est désormais
proportionnel à θ2
max
(puisque le nombre de pixels des petites images à stacker est proportion-
nel à θ2
max
) alors qu'il ne dépend pas de cette grandeur avec les estimateurs classiques. Cette
méthode devient donc très intéressante quand on souhaite déterminer ω(θ) uniquement sur
une gamme d'angles restreinte.
III.3.3 Limitations et améliorations possibles
• Optimisation du temps de calcul
Nous avons vu que le temps nécessaire pour estimer ω(θ) avec cette nouvelle méthode
était proportionnel à θ2
max
, ce qui peut devenir rapidement génant si θ
max
est grand. Il est
alors possible de faire le calcul en plusieurs fois, en prennant des valeurs de θ
max
de plus en
plus grandes et des pixels de plus en plus grands. Supposons par exemple que l'on souhaite
mesurer ω(θ) entre 0.001◦ et 1◦ : on peut le faire en trois étapes en estimant tout d'abord
ω(θ) entre 0.001◦ et 0.01◦, puis entre 0.01◦ et 0.1◦ en utilisant des pixels 10 fois plus grands
et enn entre 0.1
◦
et 1
◦
en utilisant des pixels 100 fois plus grands. Dans ce cas, le temps
de calcul se trouve réduit d'un facteur ∼ 3000. Cette méthode a été développée, avec mon
aide, par Matthieu Béthermin pendant son stage de M2.
On signale toutefois qu'il existe des méthodes plus rapides que la méthode naïve qui
consiste à calculer les distances unes à unes pour calculer toutes les distances entre Ns
CHAPITRE III. CORRÉLATION SPATIALE DES GALAXIES INFRAROUGES 81
sources. L'une de ces méthodes
2
est basée sur l'utilisation d'arbres à k dimensions (kd-trees)
(Gray et al. 2004).
• Importance de la carte de couverture
La fonction de corrélation angulaire est obtenue en mesurant la densité moyenne ρ(θ)
dans une couronne comprise entre les rayons θ et θ + dθ et en divisant celle-ci par la densité
surfacique de sources ρ0 puis en soustrayant 1. L'estimation précise de ρ0 est un point crucial.
Supposons en eet que ρ0 soit légèrement sous estimé (à cause des eets de complétude par
exemple) : ρ′0 = ρ0 − δρ0. L'estimation de ω(θ) est alors biaisée :
ω′(θ) =
ρ
ρ′0
− 1 = ρ
ρ0 − δρ0 − 1 '
ρ
ρ0
(
1 +
δρ0
ρ0
)
− 1 ' ω(θ) + δρ0
ρ0
(III.3)
Ainsi, si ρ0 est sous-estimé de 1%, cela revient à surestimer ω(θ) de la quantité
δρ0
ρ0
= 0.01.
Les faibles valeurs de ω(θ) ne seront donc pas facilement mesurables avec cette méthode
puisque la valeur de la densité moyenne ρ0 n'est jamais parfaitement connue.
• Estimation des incertitudes
Pour l'instant les incertitudes sont estimées de la façon suivante : on mesure le nombre
de sources N(θ) dans chaque couronne située entre les rayons θ et θ + dθ. On suppose que
l'on a une statistique poissonnienne et que le rapport signal sur bruit vaut
√
N(θ). Cette
estimation des incertudes semble a priori raisonnable et donne des résultats comparables aux
incertitudes obtenues avec les autres estimateurs (voir gure III.5), mais ceci doit-être vérié
avec des simulations de type Monte-Carlo.
III.4 Implications pour le stacking
Lorsque la taille de la PSF est grande par rapport à la densité de sources, il est légitime
de se demander si on ne va pas additionner plusieurs fois la même source lorsque l'on fera du
stacking. En réalité, chaque fois que l'on stacke une source, on ajoute bien le signal de ses
sources voisines au centre. Mais si les sources sont réparties de façon homogène, on ajoutera
également du signal sur les bords, et statistiquement ce signal sera égal à celui compté
plusieurs fois au centre. Cependant si les sources ne sont pas réparties de façon uniforme,
on ajoutera plus souvent du signal au centre que sur les bords et le résultat du stacking s'en
trouvera biaisé. Il existe donc un lien, que nous allons expliciter, entre le prol radial de l'image
stackée et la fonction de corrélation angulaire ω(θ). Nous allons également quantier l'eet
de la corrélation des sources sur le stacking et donner des critères pour estimer a priori son
importance.
2. Le code NPT devrait être disponible prochainement sur le site http://www.autonlab.org
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III.4.1 Lien entre le stacking et la corrélation spatiale des sources
Population A
Population B
θ+dθ
θ
ϕ
Figure III.6  Illustration des diérentes grandeurs utilisées dans ce paragraphe et du principe du
raisonnement permettant de relier le résultat du stacking à la fonction de corrélation angulaire.
Considérons un ensemble de sources que l'on sépare en deux populations A et B de tailles
respectives NA et NB et de densités surfaciques respectives ρA et ρB. Il importe peu que ces
sources soient détectées ou non. On souhaite étudier le résultat du stacking des sources A.
Le nombre de sources de type A situées dans une couronne (voir gure III.6) comprise entre
les rayons θ et θ+dθ centrée sur une source de la population A est ρA(1+ωA(θ))dΩ où dΩ =
2piθdθ est l'angle solide couvert par la couronne et où ωA est la fonction d'(auto)corrélation
angulaire de la population A. Le nombre de sources de type B situées à l'intérieur de cette
même couronne est ρB(1 + χAB(θ))dΩ où χAB est la fonction de cross-corrélation entre les
populations A et B. Chacune de ces sources est en fait représentée par une PSF (que l'on
suppose normalisée, ie
∫∫
PSF(θ, ϕ)dΩ = 1). L'imagette I(θ, ϕ) obtenue avec le stacking est
donc :
I(θ, ϕ) = S¯A×PSF(θ, ϕ) +
(
1+ωA(θ, ϕ)?PSF
)
ρAS¯A +
(
1+χAB(θ, ϕ)?PSF
)
ρBS¯B (III.4)
où ? est le produit de convolution et où S¯A et S¯B sont respectivement les ux moyens des
populations A et B. Ici les fonctions de corrélation sont à deux dimensions et sont obtenues
par rotation de la fonction de corrélation angulaire autour de l'origine. Par construction ces
fonctions de corrélation angulaire à deux dimensions sont alors invariantes par rotation autour
de l'origine (qui est au centre de l'image stackée) et le prol radial de ces fonctions redonne
la fonction de corrélation angulaire.
En remarquant que la somme ρAS¯A+ρBS¯B est égale à la valeur du fond (ou continu) que
l'on notera B, on peut mettre l'équation III.4 sous la forme suivante :
I(θ, ϕ) = S¯A×PSF(θ, ϕ) + B + (ωA(θ, ϕ) ?PSF)ρAS¯A + (χAB(θ, ϕ) ?PSF)ρBS¯B (III.5)
On remarque alors que si les sources sont réparties de façon aléatoires (c'est-à-dire si ωA = 0
et χAB = 0), on obtient bien une source de ux moyen posée sur un fond uniforme. En
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revanche, dès qu'on a de la corrélation, le fond n'est plus uniforme, et il faudra alors en tenir
compte lorsque l'on fera la photométrie.
III.4.2 Ordre de grandeur des eets de la corrélation
Essayons d'estimer a priori l'importance des perturbations que peuvent engendrer la cor-
rélation des galaxies. Pour cela, nous supposerons pour simplier que χAB = 0. Il faut alors
comparer l'ordre de grandeur du signal astrophysique S(θ, ϕ) = S¯A × PSF(θ, ϕ)) à celui du
signal provenant de la corrélation C(θ, ϕ) = (ωA(θ, ϕ) ? PSF)ρAS¯A.
A cette n, nous allons mesurer le ux de ces deux signaux par photométrie d'ouverture
en mesurant le ux dans une ouverture circulaire de rayon θ0 que l'on choisira de l'ordre de
grandeur de la largeur de la PSF. Par souci de simplicité, nous supposerons que la fonc-
tion de corrélation est bien modélisée par une loi de puissance du type ωA(θ, ϕ) = Aθ
1−γ
(cf. I.3.1) même si ce n'est pas toujours le cas, en particulier aux petites échelles spatiales
(cf. paragraphe III.5.2) ; les estimations suivantes ne sont de toute façon pas dramatiquement
modiées par cette approximation. La convolution de ωA par la PSF n'aecte en réalité que
le centre de l'image en diluant légèrement le signal au centre mais l'énergie est conservée.
Nous avons vérié sur des simulations que si θ0 > FWHM, il y avait moins de 10% de dif-
férence entre le ux mesuré directement sur la fonction de corrélation à deux dimensions et
le ux mesuré sur cette fonction de corrélation préalablement convoluée par la PSF. Nous
négligerons donc cette convolution par la suite. Nous avons alors C(θ, ϕ) = ωA(θ, ϕ)ρAS¯A.
La photométrie d'ouverture donne le ux C :
C =
∫ 2pi
0
∫ θ0
0
C(θ, ϕ)θdθdϕ (III.6)
où les angles θ et ϕ sont en radians. Or dans l'expression de ωA, les angles sont généralement
donnés en degrés. Nous obtenons alors :
C = 2pi
( pi
180
)2
ρA S¯A A
∫ θ0
0
θ2−γdθ =
2pi
3− γ
( pi
180
)2
ρA S¯A A θ
3−γ
0 (III.7)
Le ux provenant du signal astrophysique est S = S¯A. Nous pouvons maintenant comparer
les deux ux S et C :
α ≡ C
S
=
2pi
3− γ
( pi
180
)2
ρA A θ
3−γ
0 (III.8)
où θ0 est donné en degrés. Ainsi, le paramètre α, déni par l'expression précédente, nous
renseigne sur l'importance de la corrélation : si α 1 on pourra négliger le terme de corréla-
tion et supposer que le continu est uniforme. En revanche si ce terme n'est plus négligeable
devant 1, il sera alors nécessaire de corriger des eets de la corrélation. Il est intéressant de
remarquer que ce paramètre α est, comme on pouvait s'y attendre, d'autant plus important
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que la densité de sources est grande, que la taille de la PSF est grande et que la corrélation
est forte.
On donne quelques valeurs de α pour des situations typiques dans la table III.1. Attention,
les valeurs données dans cette table ne sont pas directement les corrections à appliquer au
ux mesuré pour les raisons suivantes : nous avons tout d'abord supposé que le continu était
mesuré avec la photométrie d'ouverture dans une couronne de rayon inni. Par exemple,
mesurer le ux dans une couronne comprise entre les rayons 2θ0 et 3θ0 divise ces facteurs par
∼ 2. Nous avons ensuite utilisé la densité de sources donnée par les comptages de sources. En
réalité, les échantillons sont souvent incomplets et la densité de sources eectives stackées
est plus faible, ce qui modie là encore la valeur du paramètre α. Toutefois l'ordre de grandeur
de cette valeur est correct et on peut considérer que si α . 0.1 les corrections à appliquer
seront négligeables, cela correspond aux valeurs en gras dans la table III.1. On remarque en
particulier que l'eet de la corrélation est plutôt faible quand on stacke les sources 24 µm
excepté lorsque la taille de la PSF est supérieure à ∼ 20′′. En revanche, comme la densité
surfacique de sources dans l'infrarouge proche est plus grande, les eets sont plus importants
et apparaissent pour une taille de PSF supérieure à ∼ 10′′. Enn, on notera qu'à ces eets
d'auto-corrélation des sources stackées peuvent s'ajouter des eets de cross-corrélation entre
la population stackée et les autres sources. Ces derniers peuvent devenir important lorsque
le catalogue d'entrée est limité par la confusion. Nous détaillerons ce point au chapitre IV.
Aucun de ces eets n'a, à notre connaissance, jamais été pris en compte bien que ceux-ci
soient parfois importants, en particulier lorsque l'on stacke dans les données SCUBA (comme
par exemple Wang et al. (2006)).
III.4.3 Validation sur des simulations
Nous avons vérié sur des simulations le lien entre le signal obtenu avec le stacking et la
fonction de corrélation angulaire (équation III.5). Pour cela, nous avons utilisé un code de
Henry Mc Cracken qui permet de générer des catalogues de sources avec une fonction de
corrélation angulaire non nulle (le code n'est pas directement paramétré par les paramètres
A et γ généralement utilisés pour caractériser la fonction de corrélation angulaire, mais nous
pouvons les mesurer a posteriori en ajustant une loi de puissance sur la fonction de corrélation
angulaire mesurée, avec l'estimateur de Landy & Szalay (1993) par exemple). Nous avons
distribué sur une carte de ∼20′x 20′ deux populations de galaxies. La première population est
composée de N1 = 2000 sources de ux S1 = 3 et la seconde de N2 = 1000 sources de ux
S2 = 1. Les deux populations ont une fonction de corrélation angulaire diérente et ne sont
pas corrélées entre elles (c'est-à-dire χ12 = 0, ce qui est bien vérié sur les simulations). A la
position de chaque source, nous avons placé une PSF de prol gaussien et de FWHM=35
′′
.
Nous avons ensuite mesuré les fonctions de corrélation angulaire de chacune des deux
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Spitzer WISE
(a)
S24 > 270 µJy S24 > 60 µJy S24 > 30 µJy S3.6 > 2 µJy S3.3 > 120 µJy S4.7 > 160 µJy S12 > 650 µJy S23 > 2.6 mJy
ρ0 (sr−1) 1.8× 107 (b) 1.0× 108 (b) 2.5× 108 (b) 4× 108 (c) 6.5× 106 (cd) 8.5× 106 (ce) 5.3× 105 (fg) 3.1× 105 (bh)
A 7× 10−4 (i) 2× 10−4 (i) 1.3× 10−4 (i) 3× 10−4 (j) 7× 10−3 (j) 6× 10−3 (j) 1.4× 10−2 (l) 4.5× 10−3 (i)
Spitzer MIPS 24 µm θ0 = 6′′ 0.01 0.01 0.02 0.09 0.03 0.04 0.04 <0.01
Spitzer MIPS 70 µm θ0 = 18′′ 0.03 0.06 0.09 0.33 0.13 0.14 0.12 <0.01
Spitzer MIPS 160 µm θ0 = 40′′ 0.09 0.14 0.23 0.86 0.33 0.37 0.25 0.01
SCUBA-2 450 µm θ0 = 6.5′′ 0.01 0.02 0.03 0.10 0.04 0.04 0.05 <0.01
SCUBA-2 850 µm θ0 = 12′′ 0.02 0.03 0.06 0.20 0.08 0.09 0.08 <0.01
Herschel PACS 75 µm θ0 = 5.3′′ 0.01 0.01 0.02 0.08 0.03 0.03 0.04 <0.01
Herschel PACS 110 µm θ0 = 8′′ 0.01 0.02 0.03 0.13 0.05 0.05 0.06 <0.01
Herschel PACS 170 µm θ0 = 12′′ 0.02 0.03 0.06 0.20 0.08 0.09 0.08 <0.01
Herschel SPIRE 250 µm θ0 = 18′′ 0.03 0.06 0.09 0.33 0.13 0.14 0.12 <0.01
Herschel SPIRE 350 µm θ0 = 25′′ 0.05 0.08 0.13 0.49 0.19 0.21 0.16 0.01
Herschel SPIRE 500 µm θ0 = 36′′ 0.08 0.13 0.21 0.76 0.29 0.32 0.22 0.01
Planck HFI 350 µm θ0 = 5.0′ 1.02 1.62 2.63 9.70 3.69 4.12 1.57 0.11
Planck HFI 550 µm θ0 = 5.0′ 1.02 1.62 2.63 9.70 3.69 4.12 1.57 0.11
Planck HFI 850 µm θ0 = 5.0′ 1.02 1.62 2.63 9.70 3.69 4.12 1.57 0.11
Planck HFI 1.4 mm θ0 = 5.5′ 1.14 1.81 2.95 10.9 4.12 4.62 1.71 0.13
Planck HFI 2.1 mm θ0 = 8.0′ 1.79 2.84 4.62 17.1 6.47 7.25 2.42 0.20
Planck HFI 3 mm θ0 = 10.7′ 2.54 4.03 6.55 24.2 9.17 10.3 3.16 0.28
APEX 870 µm θ0 = 20′′ 0.04 0.03 0.05 0.38 0.07 0.08 0.13 <0.01
Table III.1  Ordre de grandeur du paramètre α caractérisant l'importance de la corrélation pour plusieurs situations typiques dans lesquelles
on peut envisager de faire du stacking. On a pris γ = 1.8 (sauf mention contraire). Les valeurs en gras sont les valeurs supérieures à 0.1.
a
Sensibilités 5-σ correspondant à 8 observations du même point du ciel (la mission devant en eectuer au minimum 4 et en moyenne 14) (Mainzer et al. 2005)  b Papovich et al. (2004) 
c
Fazio et al. (2004a) 
d
En supposant (νSν)3.3 = (νSν)3.6  e En supposant (νSν)4.7 = (νSν)4.5  f Elbaz et al. (1999)  g En supposant (νSν)12 = (νSν)15  h En supposant
(νSν)23 = (νSν)24  i En supposant que A ∝ S0
lim
.8 (cf. gure 3 de Waddington et al. (2007)) et en utilisant A(S
lim
= 350µJy) = 9 × 10−4 (Magliocchetti et al. 2007)  j Waddington
et al. (2007) 
k
Estimé à partir des comptages corrigés des eets de complétude 
l
Gonzalez-Solares et al. (2004), γ = 2.08.
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populations avec les estimateurs de Landy & Szalay (1993) à l'aide de fonctions écrites par
Alexandre Beelen. Nous avons aussi calculé la cross-corrélation entre les deux populations
avec l'estimateur de Blake et al. (2006) et vérié que celle-ci était bien nulle. Ces fonctions
ont ensuite été convoluées par la PSF et nous en avons nalement extrait le prol radial. Par
ailleurs, nous avons stacké chacune des deux populations séparément et mesuré les prols
radiaux des images obtenus. Enn, nous avons comparé les prols mesurés à ceux attendus
et calculés selon l'équation III.5 (voir gure III.7). On observe un très bon accord entre le
prol mesuré et le prol prédit, ce qui permet de valider le lien que nous venons de faire entre
le résultat du stacking et la fonction de corrélation angulaire.
Figure III.7  Prol radial (croix grises) du résultat du stacking de toutes les sources de la
population 1 (en haut) et de la population 2 (en bas). Dans les deux cas, on a représenté en
trait continu rouge épais le signal attendu qui est la somme des diérents termes présentés dans
l'équation III.5. Le signal recherché est représenté par la ligne continue verte. La fonction d'auto-
corrélation ωi de la population i convoluée par la PSF et multiplié par ρiSi est représentée par
les tirets bleus. Enn, la fonction de cross-corrélation χij de la population i avec la population
j convoluée par la PSF et multiplié par ρjSj est en pointillés roses. Le continu a été soustrait.
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III.4.4 Perspectives
Nous donnons dans cette partie quelques applications de ces méthodes que nous n'avons
pas eu le temps d'approfondir.
? Tout d'abord, nous avons montré (équation III.5) que, quand on stacke une population
A, il apparaît la fonction de cross-corrélation, que l'on note χA,notA, de cette population avec
toutes les autres sources. En pratique, on peut rarement mesurer cette fonction car seulement
une partie des sources est détectée. En distinguant, parmi les sources qui ne font pas partie
de la population A, celles qui sont détectées et celles qui ne le sont pas, on peut écrire :
χA,notA = χA,notA ,detected + χA,notA ,undetected (III.9)
où χA,notA ,detected est la fonction de cross-corrélation entre les sources A et toutes les autres
sources qui sont détectées et χA,notA ,detected est la fonction de cross-corrélation entre les
sources A et toutes les sources qui ne sont pas détectées.
?On peut également imaginer de séparer la population B (c'est à dire toutes les sources qui
ne font pas partie de l'échantillon stacké) en sous-populations. Supposons que la population
parente soit sélectionnée à la longueur d'onde λ1 et que l'on stacke cette population à la
longueur d'onde λ2. En séparant les sources de la population B selon leur ux S1, le terme
de cross-corrélation dans l'équation III.5 peut s'écrire :∫
∞
0
χAB(S1)
dN1
Σ
S2(S1) (III.10)
où χAB(S1) est la fonction de cross-corrélation angulaire entre les sources de la population A
et les sources de la population B de ux S1, dN1 est le nombre de sources de la population
B de ux S1, Σ est la surface du champ et S2(S1) est le ux à la longueur d'onde λ2 des
sources de ux S1. Si χAB(S1) ne dépend pas de S1, on retrouve bien le terme présent dans
l'équation III.5. L'équation précédente peut également se mettre sous la forme suivante :
1
Σ
∫
∞
0
χAB(S1)
dN1
dS1
(
S2
S1
)
S1
S1dS1 (III.11)
On remarque que cette équation fait alors intervenir la forme des comptages diérentiels
de sources à la longueur d'onde λ1 ainsi que la forme des SED des galaxies stackées via la
couleur
(
S2
S1
)
S1
des galaxies de ux S1.
? Avec la méthode de calcul de la fonction de corrélation angulaire présentée ici, nous
obtenons une carte 2D de la corrélation des galaxies dont nous tirons ensuite le prol radial
(voir gure III.4). Il est peut-être possible de tirer plus d'informations de cette image 2D, via
par exemple des statistiques d'ordre supérieur.
? Enn il est vraisemblablement possible de calculer le spectre de puissance d'une carte
grâce au stacking. Si cette méthode fonctionne, elle sera très prometteuse car les problèmes
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de masque sont facilement traités avec le stacking, alors que ce n'est pas le cas avec la
transformée de Fourier (qui est la méthode habituelle pour calculer un spectre de puissance).
Cependant cette méthode risque d'être très coûteuse en temps de calcul.
III.5 Résultats et comparaisons
La méthode que nous avons developpée pour estimer la fonction de corrélation angulaire
(paragraphe III.3) a été testée, avec mon aide, par Matthieu Bethermin au cours de son stage
de M2. Nous avons en particulier comparé nos résultats à ceux de Waddington et al. (2007)
et Magliocchetti et al. (2007).
III.5.1 Corrélation des sources sélectionnées à 3.6 µm
Nous avons mesuré la fonction de corrélation angulaire de quatre échantillons sélectionnés
à 3.6 µm selon leur ux : S3.6 > 10 µJy, S3.6 > 40 µJy, S3.6 > 100 µJy et S3.6 > 400 µJy.
Notre étude porte sur les données du champ SWIRE ELAIS-N1 (9.3 deg2). Les catalogues 3
utilisés ont été construit par l'équipe SWIRE et sont complets à 95% à 14 µJy. Dans chacun
de ces quatre échantillons, nous avons supprimé les étoiles à l'aide des mêmes critères que
ceux utilisés par Waddington et al. (2007).
Les fonctions de corrélations angulaire ω(θ) mesurées pour ces quatre échantillons à l'aide
de notre méthode sont tracées gure III.8. Nous les comparons également à celles obtenues
par Waddington et al. (2007). L'accord est relativement bon. On observe toutefois un plateau
aux grands angles pour deux des quatre échantillons (ω(θ) reste constant pour θ & 0.2 deg).
Ceci est probablement la conséquence d'une mauvaise estimation de la carte de couverture
(cf. paragraphe III.3.3). On peut également remarquer qu'aux petits angles, ω(θ) décroit plus
vite que θ−0.8. Cet eet est aussi visible sur les fonctions de corrélation angulaires mesurées
par Waddington et al. (2007) (voir leur gure 2). Ceci peut s'expliquer par le fait qu'on est
sensible aux petites échelles angulaires à la corrélation des galaxies au sein d'un même halo
de matière noire et que dans ce cas, on ne s'attend pas forcément à une loi de puissance en
−0.8.
Enn, on notera que l'amplitude de la fonction de corrélation angulaire décroit avec le
ux limite S3.6,lim. En eet, plus ce ux limite est faible et plus notre échantillon contiendra
des sources de redshift varié. La fonction de corrélation angulaire est la somme sur tous les
redshifts des projections des fonctions de corrélation spatiales (équation de Limber, para-
graphe I.3.2) et est donc diluée quand le ux limite est plus faible : son amplitude décroît
3. disponibles à l'adresse suivantes http://swire.ipac.caltech.edu/swire/astronomers/data_
access.html
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Figure III.8  Comparaison de la fonction de corrélation angulaire ω(θ) mesurée avec notre
méthode (petites croix) et les résultats de Waddington et al. (2007) (lignes continues) pour
diérentes sélections en ux.
donc quand le ux limite décroit.
III.5.2 Corrélation des sources sélectionnées à 24 µm
Nous avons également réalisé les mêmes tests à partir d'une sélection à 24 µm et comparé
nos résultats à ceux de Magliocchetti et al. (2007).
Nous avons mesuré la fonction de corrélation angulaire des sources S24 > 350 µJy dans
les champs SWIRE ELAIS-N1 et GTO CDFS. Les catalogues utilisés sont respectivement
celui de l'équipe SWIRE et celui de Papovich et al. (2004). Ils sont complets à plus de
90%. Les fonctions de corrélation angulaire obtenues sont représentées gure III.9. Comme
précédemment on observe un plateau pour les grandes valeurs de θ qui est vraisemblablement
du à une mauvaise détermination de la carte de couverture.
On observe de plus un eet intéressant aux petites séparations angulaires (θ . 0.01 deg) :
la fonction de corrélation angulaire est plus pentue qu'aux grandes échelles et ceci est visible
dans les deux champs. Cet eet avait déjà été noté par Magliocchetti et al. (2007) et est ici
conrmé grâce à la très bonne statistique des données SWIRE. L'étude de Gilli et al. (2007)
à z ∼ 1 montre aussi cette tendance aux échelles inférieures à ∼ 0.2 h−1Mpc. Magliocchetti
et al. (2008) ont également observé ceci mais avec une sélection légèrement diérente et
ont montré que ceci pouvait être expliqué si la distribution des galaxies au sein d'un halo de
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Figure III.9  Fonction de corrélation angulaires des sources 24 µm plus brillantes que 350 µJy
dans les champs SWIRE ELAIS-N1 (cercles rouges) et GTO CDFS (étoiles bleues). Les carrés
verts et la ligne verte représentent respectivement la fonction de corrélation angulaire mesurée
par Magliocchetti et al. (2007) et le meilleur t qu'ils ont obtenu (ω(θ) = (9±2)×10−4 θ−0.8).
matière noire était très pentue (ρ ∝ r−3). Ceci suggère alors que l'on observe ici des galaxies
en collision et/ou fusion, ce qui favorise une forte émission infrarouge (importante activité
de formation stellaire et du noyau actif).
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Le fond dius infrarouge (ou CIB pour Cosmic Infrared Background) est la somme de
toutes les émissions infrarouges de tous les objets contenus dans l'Univers situés en dehors de
notre Galaxie (Puget et al. 1996; Hauser et al. 1998; Hauser & Dwek 2001; Kashlinsky 2005).
Quelques propriétés de cette émission ont déjà été présentées au paragraphe I.4.3. L'objet de
cette partie est de mieux caractériser ce fond et, en particulier, d'étudier la nature des galaxies
qui dominent cette émission. Nous rappellerons dans un premier temps quelques résultats
récents qui ont été obtenus sur la caractérisation de ce fond dius infrarouge et verrons
comment notre étude se place dans ce contexte. Nous présenterons ensuite l'échantillon
utilisé. Enn, cet échantillon nous permettra d'étudier, d'une part, la contribution des galaxies
au CIB à 3.6 et 24 µm en fonction de leur couleur optique/infrarouge, et d'autre part,
92 IV.1. PROBLÉMATIQUE
d'estimer la contribution des galaxies sélectionnées à 3.6 µm au fond infrarouge à 24, 70 et
160 µm.
IV.1 Problématique
Le fond infrarouge n'est en réalité dius qu'à cause de la résolution angulaire limitée des
télescopes. En eet, la confusion fait que toutes les sources infrarouges ne sont pas forcément
séparables les unes des autres car elles sont trop proches. Ainsi, avec un télescope de faible
résolution angulaire, seules quelques sources peuvent être détectées au dessus du seuil de
confusion. Les autres sources non détectées forment alors un fond dius. En revanche, avec
un télescope plus grand et donc une résolution angulaire meilleure, il est possible de résoudre le
fond en source individuelles. Cet eet est illustré gure IV.1, où on voit que plus la résolution
de l'instrument est grande et plus on détecte de sources individuelles (attention toutefois à
remarquer que la longueur d'onde de ces images est diérente et que viennent donc s'ajouter
d'autres eets dus à la SED et au redshift des sources et dans une moindre mesure à la
sensibilité des instruments). D'autre part, il faut aussi noter noter qu'il pourrait exister une
faible contribution diuse à ce fond, faite par exemple par le gaz des amas de galaxies (Montier
& Giard 2005).
Figure IV.1  Illustration des eets de confusion dans l'infrarouge lointain. Observation de la
même région du ciel de 400
′′×400′′ avec, de gauche à droite, ISOPHOT 170 µm, MIPS 160 µm,
MIPS 70 µm et MIPS 24 µm. D'après Lagache et al. (2005).
A cet eet, viennent s'ajouter les problèmes de bruits instrumentaux qui eux aussi limitent
la détection dans l'infrarouge lointain et le domaine sub-millimétrique parce que les détecteurs
sont beaucoup moins sensibles dans cette gamme de longueur d'onde. Ainsi les galaxies qui
dominent le fond dius dans l'infrarouge lointain et le domaine submillimétrique ne sont pas
détectées individuellement. Par exemple, les comptages de sources ne résolvent que 23%
et 7% du fond infrarouge à 70 et 160 µm (Dole et al. 2004a) et 15% et 60% du fond
sub-millimétrique à 450 et 850 µm (Smail et al. 2002; Lagache et al. 2005).
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Une des questions à laquelle on souhaite répondre est de connaître la nature des galaxies qui
dominent ce fond infrarouge. De récentes études ont permis d'apporter quelques éléments de
réponses à ce sujet (Dole et al. 2006; Caputi et al. 2007; Dye et al. 2006) mais de nombreuses
interrogations demeurent. On ne sait pas non plus si on connait toutes les populations d'objets
qui forment ce fond infrarouge.
Lorsque des sources ne sont pas détectées à une longueur d'onde mais qu'elles le sont à une
autre, on peut utiliser la méthode d'empilement (ou stacking) présentée au paragraphe II.3.
Dole et al. (2006) ont utilisé cette méthode pour déterminer la contribution à 70 et 160 µm
des sources détectées à 24 µm (S24 > 60µJy). Ils ont stacké les ∼20000 sources détectées à
24 µm sur une surface de 0.85 deg2 an de déterminer leur ux total à 70 et 160 µm. Ils ont
ainsi montré que les sources telles que S24 > 60µJy contribuent pour plus de 70% au fond
dius dans l'infrarouge lointain (70 et 160 µm). On sait de plus, grâce à d'autres études (Le
Floc'h et al. 2005; Perez-Gonzalez et al. 2005; Caputi et al. 2006a), que ces sources sont en
moyenne à z ∼ 1, qu'elles ont des masses stellaires de l'ordre de 3 × 1011 à 3 × 1012M et
des luminosités infrarouges de l'ordre de 3× 1011L .
De la même façon, Dye et al. (2006) ont mesuré la contribution des sources détectées à
8 et 24 µm (S8 > 5.8µJy et S24 > 70µJy) au fond sub-millimétrique (à 450 et 850 µm).
Les galaxies détectées à 8 µm contribuent respectivement pour 37% et 16% du fond à 450
et 850 µm. Les galaxies sélectionnées à 24 µm contribuent pour seulement 5% du fond à
850 µm. Dye et al. (2006) ont de plus estimé que le fond à 850 µm était fait par des galaxies
à z & 1.3 alors que le fond à 450 µm était dominé par des galaxies entre z = 1 et z = 2. Ces
résultats sont cohérents avec les prédictions du modèle de Lagache et al. (2004). On s'attend
en eet, à cause du décalage vers le rouge, à ce que la contribution aux fonds infrarouge et
sub-millimétrique des galaxies à grand redshift augmente avec la longueur d'onde (Lagache
et al. 2005, gure 4).
Dye et al. (2007) ont montré que les sources SCUBA détectées à 850 µm (S850 & 3.5mJy)
contribuaient pour ∼ 15% au fond infrarouge à 70 et 160 µm. Dans cette étude, ils ont aussi
mesuré la contribution des sources sélectionnées à 8 et 24 µm au fond infrarouge et ont trouvé
des résulats compatibles avec Dole et al. (2006). Toutefois cette étude est limitée par les
eets de variance cosmique puisque la surface du champ utilisé est de seulement 50 arcmin2.
La contribution des galaxies au fond dans l'infrarouge lointain en fonction de leur redshift
a également été déterminée par Dye et al. (2007) : les résultats sont plutôt surprenants
puisqu'ils trouvent une contribution importante des sources à z < 1 (cf. leurs gures 4 et
5), mais là encore les eets de variance cosmique peuvent être important. Enn, une étude
de Serjeant et al. (2008) a montré que les sources qui dominaient le fond sub-millimétrique
étaient de même nature que celles qui faisaient le fond dius dans l'infrarouge proche et
moyen.
Wang et al. (2006) ont également étudié la contribution des sources sélectionnées dans
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l'infrarouge moyen au fond sub-millimétrique (850 µm) et ont trouvé que les sources telles
que S3.6 > 2µJy contribuaient pour la moitié du fond à 850 µm. Ces résultats sont assez
surprenants et pourraient signier l'existence d'une population locale (z < 1) de galaxies
froides. C'est en partie an de creuser ce point que nous avons étudié la contribution des
sources sélectionnées à 3.6 µm au fond infrarouge (70 et 160 µm). Nous avons également
comparé cette contribution à celle des galaxies sélectionnées à 24 µm. Dans cette étude,
nous utiliserons la méthode de stacking et prendrons en compte les eets de la corrélation
décrits au paragraphe III.4 qui peuvent être importants et qui n'ont pas été pris en compte
dans les études citées précédemment.
Un autre aspect intéressant de notre étude est de comparer les populations de galaxies
sélectionnées à 3.6 µm et à 24 µm et de regarder leur contribution relative aux fonds à ces
mêmes longueurs d'onde en fonction de leur couleur S3.6/S24.
IV.2 Construction de l'échantillon
Pour cette étude, nous avons utilisé trois champs observés par Spitzer (IRAC et MIPS)
dans le cadre de programmes temps garanti (GTO). Ces trois champs sont le CDFS
(Chandre Deep Field South), HDFN (Hubble Deep Field North) et LH (Lockman-Hole) et la
surface totale couverte par tous les instruments est de 0.74 deg
2
.
IV.2.1 Construction du catalogue à 3.6 µm
Les trois mosaïques à 3.6 µm ont été construites à partir des données BCD récupérées
sur l'archive Spitzer. Les détails sont présentés à la section II.1. Nous avons ensuite construit
les catalogues de sources à l'aide du logiciel SExtractor
1
(Bertin & Arnouts 1996).
• Extraction des sources
Le logiciel SExtractor permet de détecter les sources dans une image et de mesurer leur
ux. Les grandes étapes de ce processus sont :
 ltrage de l'image an de faciliter la détection des objets faibles et/ou proches,
 estimation du continu en mesurant une médiane glissante (après réjection des outliers)
dans des carrés de taille BACK_SIZE. Si cette taille est trop grande, le continu ainsi
estimé ne contiendra pas les variations du continu aux petites échelles spatiales. En
revanche, si la taille du carré est trop petite, le continu pourra localement être aecté
par la présence de sources brillantes,
 soustraction de ce continu
1. http://terapix.iap.fr/rubrique.php?id_rubrique=91
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 sélection des sources avec un nombre de pixels au-dessus du seuil de détection (qui vaut
DETECT_THRESH×σ) supérieur ou égal à DETECT_MINAREA,
 application d'un algorithme de séparation des sources voisines (deblending),
 mesure du ux de toutes les sources ainsi sélectionnées. Diverses méthodes de photo-
métrie sont proposées. Nous avons utilisé la photométrie d'ouverture avec un rayon de
1.5
′′
décrite au paragraphe II.2.1. Nous avons également vérié que les ux obtenus
avec SExtractor étaient cohérents avec ceux mesurés à l'aide de l'algorithme aper.
Les paramètres que nous avons utilisés pour construire les catalogues à 3.6 µm sont donnés
table IV.1. Ces valeurs sont aussi valables pour l'extraction des sources aux autres longueurs
d'onde IRAC.
Paramètre Valeur
FILTER Y
FILTER_NAME gauss_1.5_3x3.conv
BACK_SIZE 64
BACK_FILTERSIZE 3
DETECT_MINAREA 2
DETECT_THRESH 1.6
ANALYSIS_THRESH 1.6
THRESH_TYPE RELATIVE
DEBLEND_NTHRESH 64
DEBLEND_MINCONT 0.00001
CLEAN N
WEIGHT_TYPE MAP_RMS
SEEING_FWHM 1.66
Table IV.1  Récapitulatif des diérents paramètres utilisés pour la construction des catalogues
IRAC avec SExtractor.
• Estimation de la complétude
Nous avons ensuite estimé la complétude des catalogues ainsi obtenus. En eet certaines
sources présentes sur la carte ne le sont pas dans le catalogue nal. Il existe diérentes
raisons à cela. Tout d'abord, les sources qui se trouvent localement sur un pic de bruit ne
seront pas détectées. Ensuite, les sources faibles qui se trouvent à proximité de sources plus
brillantes ne sont pas toujours convenablement séparées par SExtractor. Le catalogue obtenu
n'est donc pas complet.
An d'estimer cette fraction de sources non détectées, nous avons ajouté aléatoirement
sur les cartes IRAC des sources ctives de ux donné S0. Nous avons ensuite construit un
nouveau catalogue à l'aide de SExtractor et cherché dans ce catalogue les sources que nous
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venions d'ajouter. Une source est considérée comme détectée si elle se trouve à une distance
inférieure à 1.5 pixel (∼ 2′′) de l'endroit où elle a été ajoutée et si son ux mesuré S
mes
vérie : 0.5 <
S
mes
S0
< 1.5. An de ne pas modier les propriétés de la carte, il convient de
ne pas ajouter trop de sources à la fois. Il sera donc nécessaire de renouveler cette opération
un grand nombre de fois, an d'avoir malgré tout une statistique susante. Par exemple, à
3.6 µm, pour mesurer la complétude à 1 µJy (respectivement 10 et 100 µJy), nous avons
ajouté 5000 (respectivement 2000 et 100) sources sur une surface de ∼ 0.5 deg2 degrés
et réalisé cette opération 100 fois. Ces nombres de sources correspondent à des densités
inférieures à 2.8 arcmin
−2
, ce qui correspond à ∼10% de la densité des galaxies réelles. Ces
sources ajoutées ne modient donc pas le comportement de l'algorithme de détection des
sources.
La complétude obtenue pour les quatre longueurs d'onde IRAC est tracée sur la gure IV.2.
Dans l'étude présentée dans cette partie, nous n'utiliserons en réalité que le catalogue à
3.6 µm. Les limites de complétude à 50 et 80% des champs GTO pour les quatre longueurs
d'onde IRAC sont également données dans la table IV.2. On remarque en particulier que les
courbes de complétude à 3.6 et 4.5 µm sont très diérentes de celles obtenues à 5.8 et
8.0 µm. En eet, aux plus courtes longueurs d'onde on est limité par la confusion : la forte
densité de sources fait que certaines sources brillantes, proches d'autres sources brillantes,
ne sont pas détectées. Ceci explique la décroissance plutôt lente de la complétude avec le
ux. En revanche aux plus grandes longueurs d'onde, on est limité par le bruit instrumental :
les sources qui sortent du bruit sont détectées et les sources plus faibles ne le sont pas, d'où
une variation abrupte de la complétude avec le ux. Cette diérence avait déjà été notée par
Fazio et al. (2004a).
3.6 µm 4.5 µm 5.8 µm 8.0 µm
Limite de complétude à 80% . . . . . . . . . 9.5 8.9 20.9 44.4
Limite de complétude à 50% . . . . . . . . . 2.7 4.0 16.0 35.6
Table IV.2  Limites de complétude à 50 et 80% des catalogues IRAC obtenus dans les champs
GTO (CDFS, HDFN, LH). Les ux sont en µJy.
A 3.6 µm, nous avons également estimé le nombre de fausses sources résultant de la
détection d'un pic de bruit. Pour cela, nous avons extrait un catalogue de sources sur le négatif
de l'image. Nous détectons ainsi uniquement les sources dues au bruit. Cette méthode est
celle utilisée par Papovich et al. (2004) à 24 µm. Nous avons trouvé qu'une part importante
des sources S3.6 < 2 µJy étaient des fausses sources dues au bruit. C'est pourquoi dans
la suite de notre étude, nous nous limiterons à étudier les sources S3.6 > 2 µJy, ce qui
correspond également à approximativement 50% de complétude. Le catalogue ainsi obtenu
contient 56622 sources ce qui correspond à une densité de 21.3 arcmin
−2
.
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Figure IV.2  Complétude des catalogues IRAC construits avec SExtractor dans les champs
GTO (CDFS, HDFN et LH) à 3.6, 4.5, 5.8 et 8.0 µm.
IV.2.2 Identication des sources 3.6 µm à 24 µm
Les trois champs CDFS, HDFN et LH ont également été observés avec MIPS à 24,
70 et 160 µm. Nous avons utilisé les catalogues des sources détectées à 24 µm faits par
Casey Papovich (Texas A&M University). La construction de ces catalogues est détaillée
dans Papovich et al. (2004). Les limites de complétude à 50 et 80% sont respectivement
de 60 et 83 µJy. Ces catalogues contiennent 16516 sources telles que S24 > 60 µJy dans la
région de 0.74 deg
2
, ce qui fait une densité de sources de 6.2 arcmin
−2
. Cette densité est
comparable à celle trouvée par Papovich et al. (2004) (5.8 arcmin
−2
) et celle du catalogue
utilisé par Dole et al. (2006) (6.3 arcmin
−2
).
Pour chaque source du catalogue 3.6 µm, nous avons cherché une contrepartie dans le
catalogue 24 µm dans un rayon de 2′′. Parmi les 56622 sources détectées à 3.6 µm, 14508
ont éte associées de façon univoque à une source du catalogue 24 µm. Nous avons trouvé
deux contreparties 24 µm pour 37 sources 3.6 µm : dans ce cas, la source la plus proche a
été choisie.
A la n de ce processus, nous avons regardé pour chaque source 24 µm, le nombre de fois où
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elle a été associée à une source du catalogue 3.6 µm : la majorité des sources 24 µm (12478)
a été associée à une source 3.6 µm. 11 sources 24 µm ont été associées à deux sources
diérentes à 3.6 µm. Enn, il reste 2019 sources 24 µm qui n'ont été associées à aucune
source du catalogue 3.6 µm. Pourtant le seuil de détection (2 µJy) à 3.6 µm devrait permettre
de détecter toutes les sources 24 µm, puisque des galaxies si rouges (S24/S3.6 > 30) sont
très rares (voir paragraphe IV.3.2). Le fait qu'une fraction non négligeable des sources 24 µm
ne soit associée à aucune source 3.6 µm vient du fait que notre catalogue 3.6 µm est limité par
la confusion et qu'il manque donc des sources, même parmi les brillantes. On peut estimer a
priori cette fraction. Notons n0(S3.6, S24)dS3.6dS24 le nombre de sources dont le ux à 3.6 µm
est compris entre S3.6 et S3.6+dS3.6 et dont le ux à 24 µm est compris entre S24 et S24+dS24.
n0 est donc une densité de sources ; elle dépend des ux à 3.6 µm et à 24 µm. La densité de
sources détectées à 3.6 µm et à 24 µm s'écrit :
n3.6,24(S3.6, S24) = C3.6(S3.6)C24(S24)n0(S3.6, S24) (IV.1)
où C3.6 et C24 sont les complétudes à 3.6 et 24 µm, qui dépendent respectivement de S3.6 et
de S24. La densité de sources détectées à 24 µm mais pas à 3.6 µm vaut alors :
nno3.6,24 = C24n0 − n3.6,24 (IV.2)
= C24n0 − C3.6C24n0 (IV.3)
= n3.6,24
1− C3.6
C3.6
(IV.4)
ce qui donne, en intégrant sur S3.6 et sur S24, le nombre Nno3.6,24 de sources détectées à
24 µm mais pas à 3.6 µm :
Nno3.6,24 =
∫
∞
60µJy
∫
∞
2µJy
n3.6,24
1− C3.6
C3.6
dS3.6dS24 (IV.5)
On prédit ainsi, en utilisant la courbe de complétude établie précédemment et la densité de
sources n3.6,24 observée, que 15% des sources 24 µm ne seront pas associées à des sources
3.6 µm, ce qui est en bon accord avec les 12% mesurés.
On peut maintenant tracer pour les 14508 sources 3.6 µm associées à une source 24 µm
le ux S24 en fonction du ux S3.6 (gure IV.3). On remarque sur la droite de cette gure, à
S3.6 > 10
3 µJy, une ligne courbe formée par quelques sources. Ces sources sont en réalité des
étoiles, mais les plus brillantes d'entre elles sont saturées ce qui explique pourquoi cette ligne
remonte verticalement. Les couleurs S24/S3.6 de ces sources sont compatibles avec celles de
corps noirs de températures comprises entre 4000 et 10000 K. Nous utiliserons le critère
S24/S3.6 < 0.1, également utilisé par Rodighiero et al. (2006), pour repérer les étoiles dans
notre échantillon.
La gure IV.4 montre la fraction de sources 3.6 µm détectées à 24 µm. Seulement 25% des
sources 3.6 µm sont détectées à 24 µm, mais celles-ci ne se répartissent pas de façon uniforme
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Figure IV.3  Flux 24 µm en fonction du ux 3.6 µm pour toutes les sources détectées aux
deux longueurs d'onde. Les régions grises (de la plus foncée à la plus claire) contiennent res-
pectivement 90, 80, . . ., 10% des sources. Les lignes grises obliques sont des lignes iso-couleurs
S24/S3.6.
en fonction du ux S3.6. La quasi-totalité des sources brillantes à 3.6 µm (S3.6 & 200 µJy) sont
des étoiles et sont détectées à 24 µm. A des ux intermédiaires (0.1mJy & S3.6 & 1mJy),
les étoiles représentent une partie importante (∼ 50%) de l'échantillon mais ne permettent
pas d'expliquer la totalité des sources non détectées à 24 µm : il existe donc des galaxies
détectées à 3.6 µm et non détectées à 24 µm. A plus faible ux, la fraction de ces galaxies
augmente. Tout ceci sera discuté de façon plus détaillé au paragraphe IV.3.3
IV.3 Contribution au fond à 3.6 et 24 µm par tranches de
couleurs
Nous étudions dans cette partie la contribution des sources détectées à 3.6 et 24 µm au
fond infrarouge à 3.6 et 24 µm en fonction de leur couleur S24/S3.6.
IV.3.1 Comptages de sources à 3.6 µm
Nous avons tout d'abord calculé les comptages diérentiels des sources détectées à 3.6 µm
et nous les avons comparés à ceux obtenus par Fazio et al. (2004a) (gure IV.5). On re-
marque que les comptages divergent aux grands ux. Ceci est du à la contribution des étoiles
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Figure IV.4  En haut : histogramme des ux S3.6. Les sources détectées à 24 µm sont en
bleu et celles non détectées à 24 µm sont en rouge. En bas : même chose mais normalisé au
nombre total de sources. La partie hachurée en jaune représente la fraction d'étoiles prédite à
partir des comptages de Fazio et al. (2004a).
et ce comportement est correctement prédit par le Faint Source Count Model (Arendt et al.
1998) (modèle FSC). Ce modèle utilisé par l'équipe de DIRBE permet d'estimer les comp-
tages d'étoiles en fonction des coordonnées galactiques du champ observé. La courbe rouge
présentée gure IV.5 a été calculée pour nous par Rick Arendt (Goddard Space Flight Center)
à partir du modèle FSC. On remarque que les prédictions de ce modèle sont en bon accord
avec les comptages obtenus. Cela signie également que les sources 3.6 µm plus brillantes
que ∼ 1 mJy sont très majoritairement des étoiles.
Nous avons expliqué précédemment que les étoiles étaient séparables des galaxies à l'aide
d'un critère de couleur pour S3.6 > 600 µJy. En revanche ceci n'est plus applicable à plus
faible ux car les étoiles ne sont plus détectées à 24 µm. On peut cependant utiliser les
prédictions du modèle FSC pour soustraire de façon statistique la contribution des étoiles
aux comptages pour S3.6 < 600 µJy. En combinant ces deux méthodes, on obtient alors les
comptages diérentiels des galaxies (gure IV.6). Ceux-ci sont en très bon accord avec ceux
de Fazio et al. (2004a) pour S3.6 < 60 µJy, mais l'écart est plus important à plus grand ux.
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Figure IV.5  Comptages diérentiels de toutes les sources (c'est-à-dire étoiles et galaxies) à
3.6 µm obtenus dans les champs CDFS, HDFN et LH (points ronds colorés). Les carrés noirs
représentent les comptages obtenus par Fazio et al. (2004a). La ligne rouge est la prédiction
des comptages stellaires d'après le Faint Source Count Model de DIRBE (Arendt et al. 1998).
On notera cependant que les champs que nous avons utilisés sont plus petits que ceux de
Fazio et al. (2004a) (0.85 deg
2
contre ∼ 9 deg2) et que la statistique y est donc moins bonne.
Enn, on peut noter que les valeurs obtenues par Fazio et al. (2004a) pour S3.6 ∼ 200 µJy
sont elles-mêmes très dispersées.
IV.3.2 La couleur S24/S3.6
La bande à 3.6 µm de IRAC permet de sonder l'émission des vieilles étoiles des galaxies
observées. Ces étoiles constituent l'essentiel de la masse stellaire et les luminosités dans
l'infrarouge proche sont donc de bons traceurs de la masse stellaire (Papovich et al. 2001).
De plus, cette gamme de longueur d'onde est peu sensible aux eets d'extinction d'une part,
et à l'histoire de formation stellaire des galaxies d'autre part (Caputi et al. 2005, 2006b). Ceci
est valable au moins jusqu'à un redshift de 3, et nous considèrerons donc ici que la bande à
3.6 µm est un bon traceur de la masse stellaire pour toutes les galaxies de notre échantillon.
De plus diérentes études ont montré que l'infrarouge moyen était un bon traceur de la
luminosité totale infrarouge (Chary & Elbaz 2001; Takeuchi et al. 2005a; Bavouzet et al.
2008), qui trace elle-même le taux de formation stellaire (Kennicutt 1998a). Il sera question
de ceci de façon beaucoup plus détaillée au paragraphe V.1. Comme la bande 24 µm de MIPS
sonde l'émission infrarouge moyen des poussières jusqu'à un redshift d'environ 3, le ux S24
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Figure IV.6  Comptages diérentiels des galaxies détectées à 3.6 µm (points rouges). Les
carrés noirs sont les comptages de galaxies obtenus par Fazio et al. (2004a).
peut être ici considéré comme un traceur du taux de formation stellaire.
La couleur S24/S3.6 trace donc le taux de formation stellaire spécique SFRd, dénit comme
le rapport du taux de formation stellaire sur la masse stellaire de la galaxie. Outre le fait que
les luminosités à 3.6 et à 24 µm ne soient intrinsèquement pas des traceurs parfaits de
la masse stellaire et du taux de formation stellaire, l'estimateur de SFRd est ici biaisé car
nous n'eectuons pas de K-correction. Ainsi quand le redshift augmente, pour une SED de
starburst classique, la luminosité observée à 3.6 µm est plus grande que la luminosité à 3.6 µm
au repos et à 24 µm, on observe l'eet inverse. La couleur S24/S3.6 d'une galaxie de taux
de formation stellaire spécique donné diminuera donc quand on éloignera cette galaxie. Au
delà de z ∼ 1, c'est-à-dire lorsque les PAHs entreront dans la bande à 24 µm, la luminosité à
24 µm observée va de nouveau augmenter et la couleur S24/S3.6 augmentera également. On
a donc ici une dégénérescence de notre traceur du taux de formation stellaire spécique avec
le redshift car on n'a pas eectué de K-correction. Cet eet peut-être vu sur la gure IV.7.
Malgré cette dégénérescence, on considèrera que plus la couleur S24/S3.6 est importante et
plus le taux de formation stellaire spécique est grand, c'est-à-dire que plus l'épisode de
formation stellaire traversé par la galaxie sera important pour celle-ci.
La gure IV.7 montre la répartition des galaxies de notre échantillon en fonction de leur
couleur S24/S3.6 (la ligne pointillée sur la gure IV.7). Pour les galaxies qui ne sont pas
détectées à 24 µm, on peut écrire S24 < 60 µJy ce qui permet d'obtenir une limite supérieure
de cette couleur. Nous avons également calculé la variation de cette couleur en fonction du
redshift pour diérentes SEDs de galaxies. Ces galaxies ont été choisies an de représenter une
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Figure IV.7  En haut : répartition des galaxies de notre échantillon en fonction de leur couleur
S24/S3.6 (trait continu). Pour les galaxies qui ne sont pas détectées à 24 µm on peut calculer une
limite supérieure de cette couleur (courbe pointillée). En bas : variation de la couleur S24/S3.6
en fonction du redshift pour diérentes SEDs de galaxies. La SED de galaxie elliptique de 11 Gyr
et celles de M51, M82 et Arp 220 proviennent de la librairie GRASIL (Silva et al. 1998). La
SED de Mrk231 vient de la librairie de Polletta et al. (2007).
large gamme de taux de formation stellaire spécique. On a également tracé pour information
la couleur obtenue avec une SED du type de celle de Mrk 231, qui est un AGN associé à un
puissant starburst. On remarque que les galaxies du type de Arp 220 (un puissant starburst)
sont très rares, en tout cas dans l'Univers local. On remarque également que parmi les galaxies
détectées à 24 µm très peu présentent une couleur compatible avec la SED d'une galaxie
elliptique. Enn pour les galaxies qui ne sont pas détectées à 24 µm, la limite supérieure
calculée ne permet pas vraiment de contraindre le type de galaxies observé, puisque ces
couleurs pourraient aussi bien correspondre à des starbursts (de type M82) à z ∼ 1 qu'à des
galaxies spirales locales (de type M51) ou même à des elliptiques locales.
IV.3.3 Comparaison des contributions au fond infrarouge à 3.6 et 24 µm
Nous avons séparé notre échantillon de 14508 sources détectées à la fois à 3.6 et à 24 µm
en six sous-échantillons selon leur couleur S24/S3.6. Les limites sont les suivantes :
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 de 0.1 à 0.6 : cela correspond aux galaxies elliptiques,
 de 0.6 à 2 et de 2 à 6 : ces deux boîtes correspondent plutôt à des galaxies de type
spirale avec un taux de formation stellaire modéré,
 de 6 à 20 et de 20 à 60 : ces deux boîtes contiennent majoritairement des galaxies star-
burst qui sont le siège d'un important épisode de formation stellaire, et qui contiennent
éventuellement un AGN.
 de 60 à 1000 : cette dernière boîte contient les galaxies de type ULIRGs locales, comme
Arp220. Malgré la grande variété de spectres infrarouges observés pour les ULIRGs
(Armus et al. 2007), ces dernières présentent presque systématiquement un rapport
S24/S3.6 important. En revanche, comme l'illustre la gure IV.7, les ULIRGs situées
à plus grand redshift voient leur couleur S24/S3.6 décroître très fortement à cause de
l'absorption due aux silicates et ne sont donc pas sélectionnées par ce critère.
Nous avons ensuite étudié la contribution de chacun de ces sous-échantillons au fond dius
dans l'infrarouge proche (à 3.6 µm) et dans l'infrarouge moyen (à 24 µm) (gure IV.8). Pour
construire cette gure, nous avons découpé chacun des six sous-échantillons précédents selon
le ux à 3.6 µm (respectivement 24 µm). Pour chacun de ces mini-échantillons il est possible,
en ajoutant le ux de toutes les sources, d'en déduire la contribution au fond infrarouge à
cette longueur d'onde. A 3.6 µm, il est important de corriger des eets de complétude : en
eet, à cause de la sélection en ux à 24 µm (S24 > 60 µJy), toutes les sources d'une boîte
découpée selon le ux S3.6 et la couleur S24/S3.6 ne sont pas détectées.
A 3.6 µm, le fond est très largement dominé par les galaxies telles que S24/S3.6 < 6. En
eet, les galaxies avec des couleurs S24/S3.6 > 6 sont quasiment toutes détectées à 24 µm,
ce qui permet d'estimer leur contribution au fond à 3.6 µm : elle est de ∼ 20%. Les sources
avec des couleurs plus faibles ne sont pas toutes détectées à 24 µm et on ne peut donc pas
dire si ce sont plutôt les galaxies avec des SEDs de type elliptique (S24/S3.6 < 0.6) ou des
galaxies de type spirale qui dominent. Au maximum d'émission (S3.6 ∼ 60 µJy), il semble
quand même que ce soit cette dernière catégorie de galaxies qui prédomine.
A 24 µm, toutes les galaxies sont détectées à 3.6 et à 24 µm et l'analyse est donc beaucoup
plus simple qu'à 3.6 µm. On remarque que ce sont les galaxies telles que 6 < S24/S3.6 < 20
qui dominent le fond dans l'infrarouge moyen : elles contribuent pour ∼ 50% au fond fait
par les galaxies telles que S24 > 60 µJy. Ces galaxies et les autres galaxies à forte formation
d'étoiles (S24/S3.6 > 6) contribuent pour ∼ 2/3 au fond infrarouge à 24 µm. A plus faible
ux (S24 < 60 µJy), il semblerait que la contribution de ces galaxies diminue légèrement. En
eet, la gure IV.8 (bas) montre que les trois courbes correspondant à ces galaxies ont déja
convergé (leur maximum est à S24 > 60 µJy) alors que ce n'est pas le cas pour les sources
S24/S3.6 < 6.
Nous avons introduit dans la discussion précédente une limite un peu arbitraire (S24/S3.6 =
6) pour distinguer les galaxies à fort taux de formation stellaire spécique des galaxies plus
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Figure IV.8  En haut : contribution des galaxies détectées à 3.6 et à 24 µm au fond dius
infrarouge à 3.6 µm en fonction de leur couleur S24/S3.6 et du ux S3.6. Une correction de
complétude a été appliquée : les lignes colorées continues tiennent compte de cette correction
alors que les lignes colorées en tiret correspondent aux contributions non corrigées. La ligne noire
épaisse est la contribution des galaxies détectées à 3.6 µm au fond à 3.6 µm et la ligne noire
en tiret-point est la contribution des galaxies détectées à 3.6 et à 24 µm au fond infrarouge
(c'est à dire la somme de toutes les courbes colorées). Enn la contribution des galaxies non
détectées à 24 µm est montrée en pointillés noirs. En bas : contribution des galaxies détectées
à 3.6 et à 24 µm au fond dius infrarouge à 24 µm en fonction de leur couleur S24/S3.6 et du
ux S24. La ligne noire épaisse est la somme de toutes les contributions.
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calmes. Malgré le caractère articiel de cette séparation, cette étude montre que les galaxies
qui dominent le fond à 3.6 µm sont plutôt des galaxies de type spiral ou elliptique alors que
celles qui font le fond à 24 µm sont plutôt de type starburst. En particulier, les galaxies
telles que S24/S3.6 > 6 contribuent pour environ les 2/3 du fond à 24 µm alors qu'elles ne
contribuent que pour ∼ 20% à 3.6 µm.
Enn, an d'approfondir cette discussion et de s'aranchir de la dégénérescence entre
SFRd et redshift, il faudrait connaître les redshifts de toutes ces sources. On pourrait aussi
imaginer de construire un estimateur de ce taux de formation stellaire spécique qui dépendrait
moins fortement du redshift, en utilisant par exemple un rapport de combinaisons linéaires
de diérents ux infrarouges, ce qui serait plus ou moins équivalent à utiliser des redshifts
photométriques. De telles études permettraient sans doute d'apporter quelques contraintes
supplémentaires sur les populations de galaxies qui dominent les fonds à 3.6 et 24 µm.
IV.4 Contribution au CIB à 24, 70 et 160 µm par tranches
de S3.6
Dans cette partie, nous étudions la contribution des galaxies sélectionnées à 3.6 µm au
fond dius infrarouge (à 24, 70 et 160 µm). Nous comparerons cette contribution à celles des
galaxies sélectionnées à 24 µm (en particulier à l'étude de Dole et al. (2006)). En eet, en
sélectionnant les galaxies à 24 µm, on est biaisé vers les galaxies à forte formation d'étoiles.
Notre échantillon sélectionné dans l'infrarouge proche contient une plus grande variété de
galaxies. On ajoute ainsi à l'échantillon de Dole et al. (2006) des galaxies à taux de formation
stellaire plus faible et on s'attend donc à une contribution dans l'infrarouge lointain peu
importante. Toutefois certaines études ont révélé des résultats assez surprenants (voir la
discussion au paragraphe IV.1 et les résultats de Wang et al. (2006)).
Dans la suite, nous séparerons notre échantillon en 5 boîtes selon le ux des sources à
3.6 µm. Les boîtes sont les suivantes : S3.6 (µJy) > 500, 120 < S3.6 (µJy) < 500, 30 <
S3.6 (µJy) < 120, 8 < S3.6 (µJy) < 30 et 2 < S3.6 (µJy) < 8. Dans chaque boîte nous
distinguerons également les sources qui sont détectées à 24 µm de celles qui ne le sont pas.
Enn nous considèrerons une dernière boîte constituée des 2019 galaxies détectées à 24 µm
mais qui n'ont été associées à aucune source à 3.6 µm.
IV.4.1 Valeurs du CIB
Comme il a déjà été expliqué dans l'introduction (paragraphe I.4.3), il est assez dicile
de mesurer de façon absolue la valeur du fond dius infrarouge. Comme Dole et al. (2006)
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(voir en particulier la discussion au paragraphe 4.1), nous utiliserons les valeurs prédites par
le modèle de Lagache et al. (2004) (modèle LDP) comme valeurs de référence. Ces valeurs
sont données dans la table IV.3. La gure IV.9 montre également la distribution spectrale
du CIB prédite par le modèle ainsi que la contribution des sources S24 > 60 µJy au fond aux
diérentes longueurs d'onde. On remarque sur cette gure que la contribution des sources
S24 > 60 µJy est maximum à 70 µm et diminue quand on va dans l'infrarouge lointain et le
domaine sub-millimétrique. En eet les sources sélectionnées par le critère (S24 > 60 µJy)
sont à z ∼ 1 (Caputi et al. 2006a) alors que le fond sub-millimétrique est dominé par des
galaxies à plus haut redshift (z & 2).
24 µm 70 µm 160 µm
Bν (MJy/sr) 0.022 0.15 0.82
νBν (nW/m
2
/sr) 2.7 6.4 15.4
Table IV.3  Valeurs du CIB prédites par le modèle de Lagache et al. (2004).
Figure IV.9  Distribution spectrale d'énergie du CIB prédite par le modèle de Lagache et al.
(2004) pour toutes les galaxies (trait continu) et pour les galaxies telles que S24 > 60 µJy (trait
tiret). Le pourcentage donné à chaque longueur d'onde représente la contribution des galaxies
S24 > 60 µJy au fond infrarouge total.
On peut estimer le fond fait par les sources détectées à 24 µm sans se soucier pour
l'instant de savoir si elles se trouvent dans le catalogue nal, c'est-à-dire si elles ont été
associées à une source à 3.6 µm. On obtient, en sommant le ux de toutes les sources 24 µm
de notre catalogue une valeur du fond à 24 µm de 1.84 nW/m2/sr. En appliquant les couleurs
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moyennes des galaxies établies par Dole et al. (2006), on peut ensuite estimer la valeur du
CIB à 70 et 160 µm : on obtient respectivement 6.02 et 14.10 nW/m2/sr.
• Mise à jour des résultats de Dole et al. (2006)
On met ici à jour les estimations du fond à 24, 70 et 160 µm faites par Dole et al. (2006).
En eet des erreurs se sont glissées dans la photométrie à 24 et 160 µm, il convient donc
d'appliquer les corrections suivantes :{
S24,nouveau = S24,ancien/1.12
S160,nouveau = S160,ancien × 1.30
(IV.6)
A 160 µm, le facteur 1.30 vient d'une erreur dans la taille du pixel. Au départ, les cartes étaient
générées avec des pixels de taille instrumentale puis par la suite elles ont été générées avec
des pixels de 16
′′
. Voici alors, après correction, les contributions des galaxies S24 > 60 µJy au
CIB à 24, 70 et 160 µm : 1.93±0.23 nW/m2/sr, 5.9±0.9 nW/m2/sr et 13.9±2.1 nW/m2/sr,
ce qui fait des contributions de 71%, 92% et 90% au fond total estimé à partir du modèle
LDP. Les estimations précédentes du CIB qui utilisent les couleurs moyennes des galaxies
mesurées par Dole et al. (2006) tiennent compte de ces corrections.
IV.4.2 Stacking et correction des eets de corrélation
Les sources de chacun des 10 sous-échantillons sont ensuite stackées à 24, 70 et 160 µm.
Nous avons vu au paragraphe III.4 que les eets de la corrélation spatiale des galaxies pouvait
biaiser le stacking. Nous allons appliquer ici deux corrections. L'une est due à l'auto-corrélation
de l'échantillon stacké alors que l'autre est due à la cross-corrélation de l'échantillon stacké
avec toutes les autres sources du champ. On s'attend généralement à ce que cette deuxième
correction soit plus faible que la première mais dans notre cas ce sont les termes de cross-
corrélation qui dominent. Nous verrons que ceci est lié au fait que le catalogue des sources
3.6 µm n'est pas complet et est aecté par la confusion. Nous commencerons par appliquer la
correction de cross-corrélation qui s'applique directement sur l'image résultant du stacking.
Nous appliquerons ensuite la deuxième correction liée à l'auto-corrélation des sources qui,
elle, peut s'appliquer sur le ux mesuré.
• Cross-corrélation
Nous avons observé que lorsque l'on stacke un échantillon non complet aecté par la
confusion (comme par exemple les sous-échantillons 8 < S3.6 (µJy) < 30 et 2 < S3.6 (µJy) <
8), le continu de l'image stackée obtenue n'est pas uniforme et présente un trou au centre,
là où on s'attend à trouver la source moyenne (voir gure IV.13). Ceci peut entraîner une
sous-estimation du ux mesuré.
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Ceci s'explique par le fait que les sources présentes dans le catalogue sont celles qui se
trouvent dans les environnements les moins denses. En eet si elles ont pu être détectées
c'est parce qu'elles étaient susament éloignées de toute source brillante. A 3.6 µm, il n'y a
donc pas de sources brillantes au voisinage des sources faibles du catalogue. Il est important
de noter que ceci n'est pas un eet physique et est uniquement dû au processus d'extraction
des sources.
An de mesurer ce continu non uniforme, que nous devrons soustraire aux images résultant
du stacking avant de faire la photométrie, nous avons appliqué la méthode suivante. Nous
avons ajouté des sources ctives de ux donné sur la carte 3.6 µm et nous avons de nouveau
extrait un catalogue à 3.6 µm et cherché dans ce catalogue les sources ajoutées. Cette
méthode est identique à celle utilisée pour estimer la complétude du catalogue à 3.6 µm.
Nous avons ensuité stacké à 24, 70 et 160 µm aux positions des sources ctives détectées à
24 µm, sans avoir ajouté de sources ctives sur les cartes à ces longueurs d'onde. De cette
façon nous stackons l'environnement des sources 3.6 µm. Le trou observé est d'autant plus
profond que les sources ajoutées à 3.6 µm sont faibles et donc que la complétude est faible.
Les continus obtenus pour chacune des 5 boîtes en ux à 3.6 µm sont montrés gure IV.10.
Figure IV.10  Continus non uniforme obtenus pour chacune des 5 boîtes en ux S3.6 (des
sources 3.6 µm les plus brillantes aux plus faibles) et à 24, 70 et 160 µm (de haut en bas).
Chaque image a une taille de 10
′×10′.
On aurait pu imaginer appliquer directement les relations établies au paragraphe III.4 pour
estimer ce continu non uniforme. Il aurait alors fallu calculer la quantité suivante :
Continu
2D
=
∫
∞
0
(
χ
2D
(S3.6) ? PSF2D
)
× dN
Σ
Sλ(S3.6) (IV.7)
où χ
2D
(S3.6) est la cross-corrélation angulaire (à deux dimensions) entre les sources de ux
S3.6 et toutes les autres sources, Sλ(S3.6) est le ux à la longueur d'onde λ des sources de
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ux S3.6 à 3.6 µm, dN est le nombre de sources de ux S3.6 et Σ est la surface du champ.
La diculté est ici d'estimer Sλ(S3.6) puisque très peu de sources sont détectées à 70 µm.
C'est pourquoi nous avons choisi d'utiliser la simulation précédente.
On peut malgré tout essayer d'analyser un peu plus en détail ce que donnerait l'équa-
tion IV.7. Pour cela nous avons séparé notre échantillon de sources détectées à 3.6 µm selon
leur ux S3.6 en 10 boîtes et de façon à ce que chaque boite contienne le même nombre
de sources (∼ 1700). Nous avons ensuite distribué aléatoirement et en plusieurs fois 30000
sources ctives de ux S3.6 = 5 µJy sur la carte 3.6 µm et avons ensuite re-extrait un cata-
logue à 3.6 µm. Nous avons noté la position des sources détectées. Ces sources sont biaisées
vis-à-vis des vraies sources brillantes de la même façon que les sources 2µJy < S3.6 < 8 µJy le
sont. Nous avons ensuite calculé la fonction de cross-corrélation angulaire entre ces sources
ctives détectées et les vraies sources des 10 boîtes que nous avons faites. Enn nous avons
convolué ces fonctions de cross-corrélation avec la PSF et tracé les prols qui sont donnés -
gure IV.11. On remarque que les sources S3.6 = 5 µJy sont très anti-corrélées avec les sources
brillantes, alors qu'elles le sont peu avec les sources plus faibles. Comme chaque boîte contient
le même nombre de sources, il est facile de calculer ensuite le résultat de l'équation IV.7 : il
sut de multiplier chaque fonction de corrélation angulaire par le ux à 70 µm des sources
de ux S3.6. En supposant en première approximation que la couleur S70/S3.6 est la même
pour les 10 boîtes, on en déduit que ce sont les boîtes de ux S3.6 important qui dominent
l'intégrale et que ceux-ci créent un trou (qui correspond à une anticorrélation) comme on
l'avait estimé précédemment.
Enn on peut vérier que le prol du continu calculé à l'aide de l'équation IV.7 est semblable
à celui obtenu à l'aide de la simulation précédente (gure IV.12).
Les continus estimés à l'aide de la simulation précédente sont nalement soustraits aux
petites images obtenues avec le stacking. Une illustration de cette soustraction est faite
gure IV.13. Ceci permet de corriger des eets de cross-corrélation entre l'échantillon stacké
et les autres sources.
• Auto-corrélation
Il reste maintenant à corriger des eets d'auto-corrélation de la population stackée. Comme
expiqué au paragraphe III.4, cette correction peut se faire sur le ux nal mesuré par photo-
métrie d'ouverture.
Pour estimer cette correction à appliquer, nous avons mesuré les fonctions d'auto-corrélation
des diérents échantillons stackés. Nous les avons ensuite convoluées par les PSF et nous
avons mesuré le ux, par photométrie d'ouverture, sur ces fonctions d'auto-corrélation an-
gulaires à deux dimensions avec les mêmes paramètres de photométrie que pour les sources.
Il n'est pas possible de mesurer les fonctions d'auto-corrélation angulaires aux très petites
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Figure IV.11  Prol des fonctions de cross-corrélation angulaires convoluées par la PSF à
70 µm entre des sources simulées et les vraies sources du catalogue à 3.6 µm classées selon
leur ux S3.6 (les dix courbes correspondent à dix tranches de ux à 3.6 µm). Voir le texte pour
plus de détails sur la simulation.
Figure IV.12  Comparaison des prols des fonctions de cross-corrélation angulaire calculés à
partir de la simulation (triangles) et à partir de l'équation IV.7 (croix).
échelles (c'est-à-dire aux échelles inférieures à la taille de la PSF à 3.6 µm) car deux sources
très proches à 3.6 µm ne sont pas séparées. Il faut alors extrapoler la fonction d'auto-
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Figure IV.13  Illustration de la soustraction du fond non uniforme dû aux eets de corrélation
des sources stackées (ici toutes les sources 2 < S3.6 µJy < 8) avec les autres sources. De gauche
à droite : à 24, 70 et 160 µm. La ligne du haut montre le résultat brut du stacking. La ligne
du centre montre le continu à soustraire. Enn la ligne du bas montre le résultat du stacking
corrigé (c'est-à-dire après soustraction). A 24 µm, les images font 1.7′×1.7′ et à 70 et 160 µm
elles font 10′ × 10′.
corrélation au centre. Nous avons essayé diérentes méthodes :
 χ(θ < θ0) = χ(θ0)
 χ(θ < θ0) = 0
avec diérentes valeurs de θ0. Les résultats ne changent pas de façon signicative avec l'une
ou l'autre des méthodes. Nous avons nalement extrapolé les fonctions d'auto-corrélation au
centre avec la méthode χ(θ < 5′′) = χ(5′′).
On obtient alors les corrections qui sont données table IV.4. Les corrections à 24 µm sont
négligeables (<5%) mais ce n'est plus le cas à 70 et à 160 µm où elles sont respectivement
de l'ordre de 10% et 20%. Cette augmentation avec la longueur d'onde est liée à celle de la
largeur de la PSF.
• Estimation des incertitudes
Il existe diérentes sources d'incertitude sur les ux mesurés. On a tout d'abord une er-
reur photométrique due au bruit instrumental et au bruit de photons ; celle-ci est mesurée par
l'algorithme de photométrie en mesurant le ux à ∼ 2000 positions aléatoires autour de la
source moyenne résultant du stacking. L'écart-type de ces valeurs donne l'incertitude photo-
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24 µm 70 µm 160 µm
Toutes les sources 3.6 µm
S3.6 (µJy) > 500 1.00 0.99 0.97
120 < S3.6 (µJy) < 500 1.00 1.04 1.06
30 < S3.6 (µJy) < 120 1.04 1.13 1.20
8 < S3.6 (µJy) < 30 1.03 1.10 1.18
2 < S3.6 (µJy) < 8 1.04 1.14 1.29
Les sources détectées à 24 µm
S3.6 (µJy) > 500 1.00 0.99 0.98
120 < S3.6 (µJy) < 500 1.00 1.00 1.00
30 < S3.6 (µJy) < 120 1.01 1.07 1.10
8 < S3.6 (µJy) < 30 1.03 1.10 1.17
2 < S3.6 (µJy) < 8 1.00 1.10 1.14
Table IV.4  Valeurs des corrections des eets d'auto-corrélation pour chacun des 10 échan-
tillons et aux trois longueurs d'onde MIPS. Les ux mesurés sont à diviser par ces coecients
an d'obtenir les ux non contaminés par l'auto-corrélation.
métrique σ
phot
. Ici, il n'est pas utile d'utiliser la méthode de bootstrap (voir paragrahe II.3.2)
(qui aurait pris vraiment beaucoup de temps de calcul) pour mesurer cette incertitude car les
sources stackées sont très largement sous le seuil de détection. Leur dispersion intrinsèque
est donc négligeable devant le bruit instrumental et le bootstrap n'apporterait donc aucune
information supplémentaire.
Une autre source d'erreur provient de la soustraction du continu qui corrige des eets
de cross-corrélation. En examinant, ces continus (gure IV.10), on remarque en eet des
structures rémanantes. Il nous semble que ces structures sont des résidus du ltrage appliqué
lors de la réduction des données, puisque celles-ci dépendent du champ et leur direction est
liée à l'orientation spatiale du télecope au moment de l'observation (et donc de la direction de
scan). An de mesurer l'erreur introduite par ces structures rémanantes, nous avons calculé la
diérence entre les continus obtenus dans chacun des champs et avons mesuré la dispersion
de ces diérences. Nous obtenons des valeurs pour l'incertitude sur la soustraction du continu
de 1 µJy à 24 µm, de 50 µJy à 70 µm et de 380 µJy à 160 µm.
Enn la dernière source d'erreur provient de la variance cosmique. Nous utilisons les mêmes
champs que Dole et al. (2006) et nous avons donc utilisé leur estimation qui est de 15%
d'incertitude. Cette valeur a été obtenue en séparant leur échantillon total en 12 champs et
en refaisant le même travail sur chacun de ces 12 sous-échantillons. L'écart-type des valeurs
obtenues permet d'estimer l'incertitude qui résulte de la variance cosmique.
L'incertitude totale sur chaque ux mesuré est nalement la somme quadratique de ces
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trois incertitudes.
IV.4.3 Contributions au fond infrarouge
Nous avons donc mesuré le ux moyen à 24, 70 et 160 µm de chacun de nos 11 sous-
échantillons. On rappelle que 5 de ces boîtes contiennent toutes les sources détectées à
3.6 µm classées selon leur ux S3.6. Les 5 autres boîtes contiennent uniquement les sources
détectées à 3.6 µm et à 24 µm classées également selon leur ux S3.6. Nous disposons
enn d'un dernier sous-échantillon consitué des sources uniquement détectées à 24 µm. A
partir de ces ux moyens, il est possible d'en déduire, connaissant le nombre de sources dans
chaque boîte et en corrigeant des eets de complétude, la contribution de ces sources au
fond dius infrarouge. La gure IV.14 montre les contributions totales et diérentielles de
toutes ces sources au fond infrarouge à 24, 70 et 160 µm. Les valeurs des ux moyens et
des contributions au CIB sont également données table IV.5 et IV.6.
On peut tout d'abord comparer nos estimations du fond fait par les galaxies S24 > 60 µJy
aux résultats de Dole et al. (2006) : ceux-ci sont en très bon accord compte-tenu des incer-
titudes assez-importantes sur ces valeurs.
On remarque que la contribution des galaxies détectées à 3.6 µm est maximale à S3.6 ∼
30 µJy et décroit ensuite. Ceci montre qu'une grande partie de ce fond à été résolu et qu'on
commence à converger. Même s'il faudrait continuer à stacker des sources de ux S3.6 plus
faible pour obtenir une estimation du CIB, la contribution des sources S3.6 > 2 µJy permet
de donner des limites inférieures de la valeur du CIB : 2.08±0.17 à 24 µm, 6.6±0.8 à 70 µm
et 15.8± 2.2 à 160 µm en nW/m2/sr.
Ces limites inférieures sont comparables, à 70 et à 160 µm, aux prédictions du modèle
de Lagache et al. (2004), alors qu'elles sont inférieures à 24 µm. Ceci pourrait suggérer une
sous-estimation de la valeur du CIB par ce modèle dans l'infrarouge lointain. En utilisant les
prédictions du modèle LDP comme valeur de référence, notre échantillon permet de résoudre
∼ 80% du fond à 24 µm, et ∼ 100% du fond à 70 et à 160 µm.
Nous pouvons également comparer la contribution au CIB de toutes les galaxies sélection-
nées à 3.6 µm à la contribution de la fraction de ces galaxies détectée à 24 µm. On a une
augmentation de 4±11% à 24 µm, de 7±16% à 70 µm et de 29±21% à 160 µm. On voit que
malgré le nombre important de galaxies détectées uniquement à 3.6 µm (environ les ∼ 2/3
de l'échantillon total) celles-ci contribuent très peu dans l'infrarouge. Le fond infrarouge est
donc dominé par les galaxies à fort taux de formation stellaire et donc détectées à 24 µm.
Même si les incertitudes sont grandes, on remarque que la contribution de ces galaxies calmes
non détectées à 24 µm augmente avec la longueur d'onde, ce qui pourrait être expliqué par
une faible composante de poussière froide. Cela pourrait aussi s'expliquer par le fait que les
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S3.6
Ndet24 Nall Comp.
< Sdet24 > < Snodet24 > < Sall > Bdet24 Ball
(µJy) (µJy) (µJy) (µJy) (nW/m2/sr) (nW/m2/sr)
500 < S3.6 < 10000 35 73 1.00 1988.29 ± 299.04 1.97 ± 390.47 954.32 ± 144.08 0.04 ± 0.01 0.04 ± 0.01
120 < S3.6 < 500 329 934 0.99 886.95 ± 133.39 20.15 ± 105.13 325.48 ± 49.29 0.16 ± 0.02 0.17 ± 0.03
30 < S3.6 < 120 4176 7274 0.96 247.61 ± 37.34 -0.90 ± 71.28 141.77 ± 21.50 0.60 ± 0.09 0.60 ± 0.09
8 < S3.6 < 30 7801 18491 0.87 133.20 ± 20.21 16.01 ± 22.76 65.45 ± 10.02 0.67 ± 0.10 0.78 ± 0.12
2 < S3.6 < 8 2026 29543 0.66 115.54 ± 18.23 13.02 ± 3.94 20.05 ± 3.45 0.20 ± 0.03 0.50 ± 0.09
S3.6
Ndet24 Nall Comp.
< Sdet24 > < Snodet24 > < Sall > Bdet24 Ball
(µJy) (mJy) (mJy) (mJy) (nW/m2/sr) (nW/m2/sr)
500 < S3.6 < 10000 35 73 1.00 25.07 ± 3.89 0.71 ± 5.17 12.37 ± 1.94 0.17 ± 0.03 0.17 ± 0.03
120 < S3.6 < 500 329 934 0.99 10.56 ± 1.64 0.06 ± 1.26 3.72 ± 0.59 0.66 ± 0.10 0.66 ± 0.10
30 < S3.6 < 120 4176 7274 0.96 2.46 ± 0.39 0.08 ± 0.76 1.45 ± 0.23 2.03 ± 0.32 2.08 ± 0.33
8 < S3.6 < 30 7801 18491 0.87 0.90 ± 0.16 0.28 ± 0.22 0.54 ± 0.11 1.56 ± 0.27 2.21 ± 0.46
2 < S3.6 < 8 2026 29543 0.66 0.37 ± 0.15 0.16 ± 0.07 0.17 ± 0.07 0.21 ± 0.09 1.48 ± 0.57
S3.6
Ndet24 Nall Comp.
< Sdet24 > < Snodet24 > < Sall > Bdet24 Ball
(µJy) (mJy) (mJy) (mJy) (nW/m2/sr) (nW/m2/sr)
500 < S3.6 < 10000 35 73 1.00 80.98 ± 12.65 -0.50 ± 17.43 38.52 ± 6.77 0.23 ± 0.04 0.23 ± 0.04
120 < S3.6 < 500 329 934 0.99 35.68 ± 5.62 0.34 ± 4.68 12.79 ± 2.30 0.99 ± 0.16 1.00 ± 0.18
30 < S3.6 < 120 4176 7274 0.96 11.72 ± 1.85 1.45 ± 3.75 7.35 ± 1.19 4.26 ± 0.67 4.65 ± 0.75
8 < S3.6 < 30 7801 18491 0.87 5.49 ± 0.93 1.95 ± 1.33 3.44 ± 0.66 4.12 ± 0.70 6.13 ± 1.18
2 < S3.6 < 8 2026 29543 0.66 1.53 ± 0.68 0.98 ± 0.47 1.01 ± 0.43 0.39 ± 0.17 3.80 ± 1.63
Table IV.5  Résultats du stacking à 24, 70 et 160 µm.
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24 µm 70 µm 160 µm
S3.6 > 2 µJy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.08± 0.17 6.6± 0.8 15.8± 2.2
S3.6 > 2 µJy et détecté à 24 µm. . . . . . . . . . . . . . . . 1.67± 0.14 4.6± 0.4 10.0± 1.0
Détecté seulement à 24 µm . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 0.33± 0.05 1.5± 0.3 2.3± 0.4
S3.6 > 2 µJy et S24 > 60 µJy . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.00± 0.15 6.2± 0.5 12.3± 1.1
Dole et al. (2006) mis à jour (S24 > 60 µJy) . . . . 1.93± 0.23 5.9± 0.9 13.9± 2.1
Modèle Lagache et al. (2004) . . . . . . . . . . . . . . . . . 2.7 6.4 15.4
Table IV.6  Contribution au CIB à 24, 70 et 160 µm de diérents échantillons. Les valeurs
sont données en nW/m
2
/sr.
galaxies sélectionnées à 3.6 µm et non détectées à 24 µm pourraient se trouver à plus grand
redshift que les galaxies détectées uniquement à 24 µm et leur émission infrarouge serait
alors décalée vers les grandes longueurs d'onde, d'où une contribution plus importante dans
l'infrarouge lointain.
Enn, nos résultats ne semblent pas conrmer ceux de Wang et al. (2006) qui avaient sug-
géré l'existence d'une population de galaxies locales froides pour expliquer la grande contri-
bution des galaxies sélectionnées dans l'infrarouge proche (S3.6 & 2 µJy), par rapport aux
galaxies sélectionnées à 24 µm, au fond infrarouge à 850 µm. En eet nous n'observons pas
une si grande diérence (∼ 30%) entre les contributions de ces deux populations au fond à
160 µm. De plus, nous avons montré ici que le stacking pouvait être énormément biaisé par
les eets de corrélations spatiales des galaxies. Or ces eets n'ont pas été pris en compte
par Wang et al. (2006). Ils ont toutefois étudié si leurs résultats étaient modié par la sous-
traction des sources brillantes à 850 µm préalablement à l'étape de stacking. La table 3 de
cette étude montre que les diérences peuvent être importantes (presque un facteur 2) ce qui
laisse penser que des eets de corrélation spatiale biaisent considérablement leurs résultats.
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Chapitre V
Etude des distributions spectrales
d'énergie des galaxies infrarouges
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On s'intéresse dans cette partie à la description des distributions spectrales d'énergie (SED
pour Spectral Energy Distribution) des galaxies infrarouges. C'est en eet grâce à l'étude dé-
taillée de ces SEDs que l'on peut remonter à certaines grandeurs physiques, comme la tem-
pérature, la distribution de taille, l'abondance des poussières ou encore l'intensité du champ
de rayonnement. C'est aussi, par exemple, à l'aide de ces SEDs que l'on peut détecter la pré-
sence éventuelle d'un noyau actif grâce à son émission infrarouge. Ce genre de diagnostic est
complétentaire à la spectroscopie optique qui apporte plus d'informations mais est beaucoup
plus coûteuse en temps d'observation. La luminosité totale L
IR
émise dans l'infrarouge (entre
quelques microns et ∼1 mm) est également un paramètre important à mesurer puisque, pour
les galaxies qui sont dominées par les processus de formation stellaire, elle est bien corré-
lée au taux de formation stellaire (ou SFR pour Star Formation Rate) et permet donc une
estimation de celui-ci (Kennicutt 1998a).
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Bien évidemment, plus la SED contient de points photométriques et plus on pourra en
tirer d'informations. De plus, chaque gamme de longueurs d'onde nous apporte des informa-
tions spéciques : par exemple l'infrarouge proche (28 µm) nous renseigne sur la présence
éventuelle d'un AGN, ou permet encore d'estimer des masses stellaires. L'infrarouge moyen
permet, entre autres, une étude détaillées des PAHs (composition, taille...). L'infrarouge
lointain (50300 µm), qui est la gamme de longueurs d'onde où l'émission infrarouge est
maximum, et le domaine sub-millimétrique (300 µm1 mm) sont quant à eux essentiels pour
déterminer la température des gros grains de poussière (BG). On comprend donc pourquoi il
est intéressant d'obtenir des SEDs les plus complètes possibles.
Dans ce chapitre, nous présentons diérentes études de SEDs de galaxies. Dans une
première partie, nous étudierons les corrélations entre luminosités monochromatiques (dans
tout le domaine infrarouge) et luminosité totale infrarouge. Ces mêmes corrélations pourront
servir d'estimateurs de L
IR
et donc du taux de formation d'étoiles. Cette première étude
à donné lieu à une publication (Bavouzet et al. (2008), reproduite en Annexe A.1). Nous
présenterons ensuite quelques résultats préliminaires sur des observations spectroscopiques
(IRS et MIPS-SED) obtenues par Spitzer sur un échantillon de 17 galaxies infrarouges à
z ∼ 0.15. Enn nous présenterons les résultats de l'observation à 3.6, 24 et 870 µm d'un
proto-amas situé à z = 2.38 contenant quatre sources de type blob Lyα.
V.1 Estimation de la luminosité totale infrarouge des ga-
laxies
V.1.1 Introduction
La compréhension ne de la physique des galaxies infrarouges nécessite l'obtention de SEDs
couvrant une gamme spectrale la plus large possible. Malheureusement certaines gammes
de longueurs d'onde sont plus dicilement accessibles que d'autres du fait de la sensibilité
limitée des détecteurs. C'est en particulier le cas dans l'infrarouge lointain et le domaine
submillimétrique. De plus la résolution angulaire augmentant avec la longueur d'onde (pour
une taille de télescope donnée), la confusion vient également limiter les relevés à grande
longueur d'onde. Il est donc plus dicile d'obtenir des points photométriques au delà de
λ & 50 µm pour la plupart des galaxies infrarouges. La gure V.1 montre les seuils de détection
pour diérents relevés typiques ainsi que la région où se situent les galaxies qui dominent les
comptages et le fond dius infrarouge (c'est-à-dire celles de luminosité infrarouge de l'ordre
de L?). On voit clairement qu'entre z = 1 et z = 2, les galaxies typiques (c'est-à-dire telles
que L
IR
∼ L?) ne sont actuellement observables que dans l'infrarouge moyen (à 24 µm
avec Spitzer). PACS et SPIRE 250 µm ne permettront d'étudier ces galaxies que jusqu'à
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z ∼ 0.4. Ainsi, la partie infrarouge lointain des SEDs de galaxies est dicile à contraindre
au delà de z ∼ 0.15 à l'heure actuelle et z ∼ 0.4 dans quelques années. Il existe toutefois
quelques relevés profonds mais limités à une petite surface qui permettent de détecter ces
galaxies à plus grand redshifts (le relevé GOODS-Herschel par exemple). Pourtant c'est dans
cette gamme de longueur d'onde que l'émission infrarouge est maximale. L'estimation de
la luminosité totale infrarouge L
IR
en est donc d'autant plus délicate car on ne dispose en
général que de quelques points photométriques (souvent un) dans l'infrarouge moyen (8 et/ou
24 µm).
Figure V.1  Limites de détection pour diérents relevés actuels ou futurs dans l'infrarouge
moyen, lointain et le domaine submillimétrique. Au moins 10 des galaxies situées dans la région
au-dessus de la courbe sont (ou pourront) être détectées. Ces limites ont été calculées à partir
du modèle de Lagache et al. (2004). La ligne pointillée représente L? (le coude de la fonction
de luminosité, cf I.3.3) en fonction du redshift z (mesuré par Le Floc'h et al. (2005) entre
z = 0 et z = 1 et par Caputi et al. (2007) à z = 1 et z ∼ 2). La zone grisée regroupe, à
un redshift donné, les galaxies telles que −0.5 < log LIR
L?
< 0.5. Les seuils de détection choisis
pour tracer cette gure sont les suivants : MIPS 24 µm : S24 > 80 µJy ; MIPS 70 µm :
S70 > 25 mJy ; MIPS 160 µm : S160 > 50 mJy ; SCUBA 850 µm : S850 > 1 mJy ; PACS
110 µm : S110 > 6.2 mJy ; PACS 170 µm : S170 > 9 mJy ; SPIRE 250 µm : S250 > 11 mJy ;
SPIRE 350 µm : S350 > 14.7 mJy ; SPIRE 500 µm : S500 > 12.5 mJy. Cette gure est une
adaptation de la gure 3 de Lagache et al. (2005).
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Grâce à l'étude détaillée des SEDs des galaxies locales, il a été possible de modéliser
l'émission infrarouge des galaxies. Par exemple, le modèle de Dale & Helou (2002) (que
l'on notera DH par la suite) fournit une librairie de SEDs qui reproduisent les diagrammes
couleur-couleur S12/S25 vs S60/S100 et S7/S15 vs S60/S100 observés par IRAS et ISOCAM. La
construction de cette librairie repose sur la physique des grains de poussière. Cette librairie
est paramétrée par α (l'exposant de la loi de puissance qui décrit la variation de la masse de
poussière en fonction de l'intensité du champ de rayonnement) qui est lui-même relié à la
couleur S60/S100. De plus, la couleur S60/S100 est corrélée avec la luminosité infrarouge LIR
(Soifer et al. 1987; Soifer & Neugebauer 1991) et il est donc possible de paramétrer la librairie
DH par la luminosité totale infrarouge en utilisant par exemple l'équation 1 de Marcillac et al.
(2006). Les SEDs de cette librairie sont très variées et permettent de reproduire les SEDs
d'objets extrêmes. Cependant la grande majorité (80%) des galaxies infrarouges locales ont
des SEDs dont le paramètre α est compris entre 1.3 et 3.5 (Dale et al. 2005).
Les SEDs du modèle de Chary & Elbaz (2001) (que l'on notera CE par la suite) ont été
construites dans le but de reproduire les corrélations couleurs-couleurs et corrélations entre
luminosité monochromatiques (7, 12 et 15 µm) et la luminosité infrarouge observées pour
les galaxies locales. Elles reposent en partie sur les SEDs observées de quatre galaxies bien
connues (Arp220, NGC6090, M82 et M51). Cette famille de SEDs a également été construite
avec l'idée que pour un ux donné à une longueur d'onde donnée, il ne pouvait correspondre
qu'une seule SED. Autrement dit, la luminosité totale infrarouge L
IR
est le seul paramètre
libre introduit. Ensuite, la comparaison avec d'autres types d'observations (comptages de
sources, distributions en redshift) a permis, en utilisant ces SEDs de faire des prédictions sur
l'évolution de la fonction de luminosité avec le redshift.
L'ajout de nouvelles observations (fonctions de luminosité, comptages de sources, distri-
bution en redshift, valeur du fond dius infrarouge...) permet de mieux contraindre les SEDs
des galaxies infrarouges et d'obtenir des SEDs représentatives pour une luminosité donnée, en
même temps que des contraintes sur l'évolution avec le redshift de la fonction de luminosité.
Le modèle Lagache et al. (2004) a été construit dans cette optique et les SEDs ainsi obte-
nues sont donc, en quelque sorte, une moyenne des SEDs des galaxies de chaque luminosité.
Elles ne sont donc pas supposées reproduire la diversité des galaxies observées. En revanche,
comme ce modèle est en accord avec un grand nombre d'observations à diérents redshifts,
on peut espérer que les SEDs de ce modèle soient utilisables à plus grand redshift.
Tous ces modèles ne sont paramétrés que par une seule grandeur : la couleur S60/S100 pour
DH et la luminosité infrarouge L
IR
pour CE et LDP. Il est donc possible, connaîssant le redshift
z et le ux à une longueur d'onde d'estimer la luminosité totale infrarouge. Ceci est illustré,
à 24 µm, gure V.2 avec les modèles LDP et CE. D'une part, on remarque qu'il existe des
diérences pouvant aller jusqu'à 45% (c'est-à-dire presqu'un facteur 2) entre les prédictions
des deux modèles. D'autre part, ces modèles ne permettent pas d'estimer l'incertitude sur
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la mesure de L
IR
due au fait qu'un seul paramètre libre est en réalité insusant pour rendre
compte de la diversité des galaxies d'une luminosité donnée.
Figure V.2  Illustration de la méthode permettant d'estimer la luminosité totale infrarouge
(ici entre 8 µm et 1 mm) à partir du ux S24 et du redshift à partir des modèles Lagache et al.
(2004) (ligne continue) et Chary & Elbaz (2001) (ligne en tirets).
Une autre méthode qui permet d'estimer la luminosité infrarouge est d'exploiter le fait
que la luminosité dans l'infrarouge lointain L
FIR
(entre ∼ 40 µm et ∼ 120 µm) est très bien
corrélée avec l'émission radio à 1.4 GHz (21 cm). Cette corrélation à été observée pour la
première fois par van Der Kruit (1971) entre les ux à 10 µm et les ux radios. Helou et al.
(1985) ont introduit le paramètre q, déni par :
q = log
(
L
FIR
(W)
3.75× 1012(Hz)
1
L1.4GHz(W/Hz)
)
(V.1)
qui permet de mesurer la pente de cette corrélation. Diverses études ont permis de montrer
que pour une grande variété d'objets, on obtenait q ∼ 2.3 avec une dispersion σb . 0.2 (voir
Yun et al. (2001) pour une discussion plus détaillée et des références). On interprète cette
corrélation de la façon suivante (Harwit & Pacini 1975; Dickey & Salpeter 1984; Condon
1992) : l'émission radio aurait pour origine l'émission synchrotron des éléctrons relativistes
accélérés dans les restes de supernovae des étoiles massives (les premières à arriver à ce stade
dans une région de formation d'étoiles). Or ce sont ces mêmes étoiles massives qui chauent
les poussières responsables de l'émission infrarouge. Une fois connu le ux d'une galaxie dans
le domaine radio, il est facile d'estimer la luminosité à 1.4 GHz car le spectre de l'émission
synchrotron est bien connu (Sν ∝ ν
−0.75
) et la K-correction ne pose pas de problème. On
obtient ensuite la luminosité dans l'infrarouge lointain qui est elle-même reliée à l'émission
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totale infrarouge par la relation suivante (Elbaz et al. 2002) :
L
IR
= 1.91 (±0.17)× L
FIR
(V.2)
La mesure d'un ux dans le domaine radio permet donc, si on connait le redshift de la source,
d'estimer sa luminosité totale infrarouge L
IR
.
Enn, la dernière méthode qui peut-être utilisée pour estimer L
IR
est l'utilisation des
corrélations entre luminosités monochromatiques dans l'infrarouge et la luminosité totale
L
IR
, ce qui font des luminosités, en particulier dans l'infrarouge moyen (∼ 25 µm), de très
bons traceurs de L
IR
. On peut par exemple citer les études de Chary & Elbaz (2001) et
Takeuchi et al. (2005b) à ce sujet. Toutefois ces relations sont calibrées sur des échantillons
de galaxies locales et l'extrapolation à plus grand redshift est incertaine parce que ce ne sont
pas les mêmes galaxies qui dominent les populations à z = 0 et z & 1. Symeonidis et al.
(2008) ont réalisé une étude similaire à plus grand redshift (0.1 < z < 1.2) sur un échantillon
de 43 galaxies et ont montré que ces corrélations s'appliquaient encore.
Marcillac et al. (2006) ont comparé diérentes méthodes pour estimer L
IR
: tout d'abord
la méthode présentée ci dessus qui utilise les ux 15 et 24 µm et les modèles CE et DH,
et également la méthode qui repose sur les corrélations radio-infrarouge lointain. Ils ont
montré que, sur un échantillon de 49 galaxies situées entre z = 0.4 et z = 1.3, ces deux
méthodes donnaient des résultats cohérents et que la dispersion résultante était de l'ordre
de 40%. Cependant, ils n'ont pas pu étudier directement les corrélations entre luminosités
monochromatiques et luminosité totale infrarouge car leur premier estimateur impose déjà
cette relation (en fait celle prédite par le modèle utilisé).
Dans cette section, nous étudions les SEDs de ∼ 2000 galaxies (372 directement et le
reste de façon statistique) sur tout le domaine infrarouge et situées entre z = 0 et z = 2.
Nous étudions, entre autres, les corrélations entre luminosité totale infrarouge et luminosités
monochromatiques (à 8, 24, 70 et 160 µm). Ceci permet alors d'estimer L
IR
à partir d'un (ou
plusieurs) ux et du redshift et également de connaître la précision de cette estimation. Enn,
comme notre échantillon couvre une large gamme de redshifts et de luminosité infrarouge,
il sera possible d'étudier une éventuelle évolution des SEDs des galaxies infrarouges avec le
redshift et d'étudier le lien avec la population des galaxies submillimétriques.
V.1.2 Construction du catalogue de sources
Nous avons étudié les SEDs dans l'infrarouge de 372 galaxies détéctées à 8, 24, 70 et
160 µm. Le redshift de chacune des galaxies est connu : 387 (93%) sont spectroscopiques
et proviennent du relevé AGES
1
(Kochanek et al., en préparation) et les 25 (7%) restants
1. http://cmb.as.arizona.edu/~eisenste/AGES/index.html
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sont photométriques et viennent du relevé COMBO-17 (Wolf et al. 2004). Ces galaxies
sont situées dans les champs Boötes, FLS et CDFS. La photométrie de ces sources a été
réalisée comme décrit au paragraphe II.2. C'est l'obtention du ux à 160 µm qui limite la
taille principalement de l'échantillon, ce qui implique que cet échantillon est sélectionné dans
l'infrarouge lointain.
Nous disposons également du redshift d'un grand nombre de sources détéctées à 8 et
24 µm mais qui ne sont pas détectées dans l'infrarouge lointain (à cause des problèmes de
sensibilité et de confusion cités plus haut). Une partie de ces sources provient de l'échantillon
de Caputi et al. (2007). Pour toutes ces sources non détectées dans l'infrarouge lointain,
nous avons utilisé la technique de stacking décrite au paragraphe II.3 an d'obtenir les ux
moyens à 70 et 160 µm. Nous avons ainsi obtenu 13 SEDs moyennes contruites à partir d'un
échantillon de ∼ 1700 galaxies sélectionnées dans l'infrarouge moyen et classées selon leur
ux à 24 µm et leur redshift z. Nous avons également ajouté les 3 SEDs moyennes obtenues
par Zheng et al. (2007) à un redshift de z ∼ 0.7.
Les AGNs ont également été rejetés de notre échantillon grâce à des critères spectrosco-
piques pour les galaxies détectées directement à toutes les longueurs d'onde et les galaxies
stackées dans les champ Boötes et FLS. Pour les galaxies provenant de l'échantillon de Ca-
puti et al. (2007) des critères X et infrarouge-moyen ont été utilisés (voir les détails et la
discussion dans le papier de Caputi et al. (2007)).
• Estimation de la luminosité totale infrarouge
Dans cette partie, nous dénissons la luminosité totale infrarouge par :
L
IR
=
∫ 1000µm
5µm
Lνdν (V.3)
Cette dénition dière de celle introduite par Sanders & Mirabel (1996) qui mesurent la
luminosité infrarouge entre 8 µm et 1000 µm. Nous avons modié la borne inférieure de
l'intégrale an de prendre en compte la totalité de l'émission des PAHs : en eet, 5 µm est
une limite plus raisonnable pour séparer l'émission stellaire de celle des poussières. En utilisant
les SEDs du modèle de Lagache et al. (2004), nous avons établi une relation entre ces deux
dénitions : L5−1000µm/L8−1000µm = 1.07± 0.04.
Nous avons choisi d'estimer la luminosité totale infrarouge en faisant le moins d'hypothèses
possibles. Nous avons en particulier décidé de ne pas ajuster de modèles de SEDs sur les points
photométriques, comme il est pourtant souvent fait. Notre méthode nécessite uniquement
la connaissance du redshift z et des 4 points photométriques (à 8, 24, 70 et 160 µm) de la
source considérée. C'est une méthode simple similaire aux méthodes usuelles d'intégration
(méthode des rectangles ou méthode des trapèzes). Cette méthode est illustrée gure V.3.
La luminosité L
IR
est la somme des aires des cinq régions hachurées sur la gure V.3.
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Figure V.3  Illustration, sur une SED arbitraire (ici à un redshift z = 1), de la méthode
utilisée pour mesurer la luminosité totale infrarouge à partir du redshift et de quatre points
photométriques (les points noirs). L'aire de la région hachurée est égale à la luminosité mesurée
grâce à cette méthode et est à comparer à la vraie luminosité (aire de la région grisée).
Les régions 2, 3 et 4 sont des rectangles centrés (en échelle logarithmique) sur les longueurs
d'onde 24/(1 + z), 70/(1 + z) et 160/(1 + z) µm (dans le référentiel au repos de la galaxie).
Ces rectangles sont contigus, ce qui xe leur largeur. Leur hauteur est donnée par la valeur
des luminosités observées. La région 1 est également un rectangle qui va de 5 µm au début
de la région 2. La hauteur de ce rectangle est égale à la luminosité au centre de ce dernier
et est obtenue en faisant une interpolation linéaire entre les points photométriques (en νLν)
à 8 et 24 µm. Au delà de z = 1.5 la largeur de cette boîte sera nulle et le ux à 8 µm
ne sera donc plus utilisé. Enn, an de prendre en compte l'émission au delà du quatrième
rectangle, c'est-à-dire dans l'infrarouge lointain, on dénit une cinquième région triangulaire
(en échelle logarithmique) dont la pente est −4 et dont la hauteur est xée de telle sorte que
le prolongement de l'hypothénuse passe par le point photométrique à 160 µm. Cette pente
a été choisie car elle modélise correctement l'émission de type corps noir modié des gros
grains. La valeur de cette pente a peu d'inuence sur l'estimation nale de L
IR
, qui varie
de ∼ 1% quand la pente passe de −3.5 à −4.5. L
IR
est donc nalement une combinaison
linéaire des quatre luminosités observées L8,obs, L24,obs, L70,obs et L160,obs, les coecients
multiplicatifs dépendant du redshift. L'incertitude sur cette estimation peut facilement être
obtenue en repercutant les erreurs photométriques de chacune des quatre luminosités.
Nous avons validé cette méthode sur des SEDs connues (celles du modèle de Lagache
et al. (2004)) en comparant les luminosités mesurées de cette façon à celles mesurées en
intégrant proprement l'aire sous les SEDs entre 5 et 1000 µm. Les résultats sont donnés
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gure V.4. A bas redshift, cette méthode donne de très bon résultats : pour 0 < z < 1, les
erreurs sont inférieures à 15%. A plus grand redshift, comme le point photométrique à 160 µm
sonde les plus courtes longueurs d'onde, il ne permet plus d'estimer correctement l'amplitude
du pic d'émission des gros grains. La luminosité infrarouge mesurée grâce à cette méthode
est alors sous-estimée. Pour les SEDs les plus froides (c'est à dire celles dont le maximum
d'émission est à plus grande longueur d'onde), l'erreur peut aller jusqu'à 30%. Toutefois, ces
SEDs ne sont pas représentatives des galaxies à grand redshift et en considérant des SEDs
typiques pour cette gamme de redshift (telles que L
IR
∼ L?), on obtient des erreurs plus
petites (< 20%).
Figure V.4  Comparaison de la luminosité totale infrarouge L
IR
estimée avec la méthode des
rectangles décrites ci-dessus et la vraie luminosité estimée en intégrant proprement la SED en
fonction du redshift. Cette validation a été faite sur les SEDs du modèle LDP. Les valeurs
obtenues pour l'ensemble des SEDs correspondent à la région en gris clair. La région en gris
foncé correspond, pour un redshift donné, aux SEDs de luminosité typique telles que −0.5 <
log
L
IR
L?
< 0.5. La ligne pointillée correspond aux SEDs telles que L
IR
= L?.
Grâce à cette méthode, nous avons mesuré la luminosité totale infrarouge des 372 galaxies
de notre échantillon et des 18 SEDs moyennes. Notre échantillon couvre une large gamme
de luminosité : de 109 à 1013L.
• Estimation des luminosités monochromatiques dans le référentiel au repos grâce
à la K-correction
An de calculer les luminosités monochromatiques à 8, 24, 70 et 160 µm dans le référentiel
des galaxies, il est nécessaire d'appliquer une K-correction. Pour cela, nous avons utilisé la
librairie de Dale et al. (2001) qui est, comme il a été expliqué précédemment, plus adaptée
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pour ajuster les données de galaxies individuelles.
Pour chaque SED observée (individuelle ou moyenne), nous avons cherché parmi les 64
SEDs de la librairie DH celle qui minimisait le χ2 déni par :
χ2 =
∑
λ=8,24,70,160µm
(
log(Sλ)− log(Sλ,DHi)
)2
(V.4)
Des exemples d'ajustement de SEDs pour quelques unes des 372 sources détectées à toutes
les longueurs d'onde sont montrés gure V.5. La SED qui minimise le χ2 est alors utilisée
pour calculer la K-correction. Pour z & 1, l'eet de la K-correction peut être minimisé en
utilisant par exemple la luminosité observée à 24 µm pour calculer la luminosité au repos à
8 µm. Ceci n'est pas applicable à 160 µm et la K-correction peut alors devenir importante à
grand redshift et très dépendante du choix de la SED utilisée pour son calcul.
Figure V.5  Exemple d'ajustement des points photométriques (en noir) par les SEDs du modèle
DH (en gris clair) pour quatre SEDs observées de notre échantillon. La SED qui minimise le χ2
est en gris foncé.
• Caractérisation de l'échantillon
Nous obtenons ainsi, pour les 372 SEDs individuelles et les 18 SEDs moyennes de l'échan-
tillon, une SED complète à 8, 24, 70 et 160 µm dans le référentiel au repos de la galaxie. Nous
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disposons également du redshift de chaque source et de la luminosité totale infrarouge L
IR
que nous avons mesurée comme expliqué précédemment. Sur la gure V.6, nous montrons
L
IR
en fonction du redshift pour toutes les SEDs de notre échantillon. Celui-ci couvre une
large gamme de luminosité infrarouge et de redshift. Il contient en particulier des galaxies de
type LIRG jusqu'à z ∼ 1.1 et des ULIRGs jusqu'à z ∼ 1.7. La gure V.6 montre aussi que
notre échantillon contient des galaxies de luminosité L? jusqu'à z ∼ 0.8 et des galaxies telles
que L
IR
. 3L? jusqu'à z ∼ 2.
Figure V.6  Luminosités infrarouges L
IR
en fonction du redshift pour toutes les galaxies
de l'échantillon. Les points noirs correspondent aux sources détectées directement à toutes
les longueurs d'onde et les points colorés aux SEDs moyennes obtenues grâce au stacking :
les carrés roses correspondent aux sources stackées dans le Boötes et le FLS, les losanges
oranges aux SEDs de Zheng et al. (2007) et les étoiles bleues aux SEDs moyennes obtenues
à partir de l'échantillon de Caputi et al. (2007). La zone grisée contient les galaxies telles que
−0.5 < log LIR
L?
< 0.5 et la ligne pointillée correspond aux sources telles que L
IR
= L?.
• Comparaison aux modèles
Nous avons également comparé les SEDs obtenues (individuelles et moyennes) aux SEDs
prédites par les diérents modèles (DH, LDP et CE). Nous avons en particulier tracé les SEDs
normalisées par la luminosité totale infrarouge L
IR
et comparé à l'ensemble des SEDs possibles
pour chaque modèle (voir gure V.7). On remarque qu'une partie des SEDs observées n'est
pas compatible avec les prédictions des modèles. On note en particulier que les modèles ont
tendance à sous-estimer le ux à 160 µm et à surestimer le ux à 24 µm.
On remarque également sur la gure V.7 que les SEDs des sources détectées individuel-
lement à toutes les longueurs d'onde (points noirs) sont diérentes des SEDs moyennes
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obtenues grâce au stacking (points colorés). Ces dernières sont en particulier plus chaudes,
c'est-à-dire que leur maximum d'émission est à plus courte longueur d'onde. Ceci est dû aux
sélections diérentes des deux sous-échantillons : comme nous l'avons déjà signalé, les sources
détectées aux quatre longueurs d'onde sont en réalité sélectionnées à 160 µm contrairement
aux SEDs moyennes qui résultent d'une sélection à 24 µm. Nous montrons au paragraphe
suivant que cela se traduit par une diérence de température des galaxies ainsi sélectionnées.
Figure V.7  Comparaison des SEDs obtenues aux prédictions des trois modèles : DH, LDP et
CE. Les symboles sont les mêmes que ceux de la gure V.6.
• Eets de sélection
Nous avons vérié sur des simulations que les galaxies sélectionnées à 24 µm n'avaient pas
la même température de poussière que celles sélectionnées dans l'infrarouge lointain. Pour
cela, nous avons distribué uniformément dans le plan L
IR
z (en évitant la région correspondant
aux sources lumineuses situées à petit décalage spectral, qui sont rares) 2000 galaxies de deux
types diérents : 1000 galaxies froides avec la SED de paramètre α = 3.5 de la librairie
DH et 1000 galaxies dites chaudes de SED de paramètre α = 1.3. Pour chacune de ces
galaxies, connaissant la luminosité totale, le redshift et la forme de la SED, nous avons calculé
les ux à 8, 24, 70 et 160 µm. Nous avons enn sélectionné les galaxies détectées à toutes
les longueurs d'onde avec les seuils de détection suivants :
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Figure V.8  Résultats de la simulation montrant la répartition des galaxies sélectionnées dans
le plan L
IR
z avec deux jeux de seuils de détection. A gauche : [0.006, 1, 23, 92] (mJy) à 8,
24, 70 et 160 µm respectivement ; à droite : [0.006, 1, 2.3, 9.2] (mJy). Les galaxies froides
sont représentées en bleu (ligne continue pour l'histogramme) et les galaxies chaudes sont
en rouge (ligne en tirets pour l'histogramme). Les points gris correspondent aux galaxies non
détectées.
 6 µJy à 8 µm, 1 mJy à 24 µm, 23 mJy à 70 µm et 92 mJy à 160 µm. Ces seuils de
détection sont ceux utilisés dans le champ Boötes pour les sources détectées directement
aux quatre longueurs d'onde.
 6 µJy à 8 µm, 1 mJy à 24 µm, 2.3 mJy à 70 µm et 9.2 mJy à 160 µm. Ces seuils de
détection correspondent aux limites de détection eectives pour le cas typique où 100
sources ont été stackées à 70 et 160 µm dans le champ Boötes.
La gure V.8 illustre les eets d'une telle diérence de sélection. Pour les galaxies de lu-
minosité L
IR
< 3 × 1011L, les galaxies détectées directement aux quatre longueurs d'onde
(c'est-à-dire sélectionnées dans l'infrarouge lointain) sont plus froides que les galaxies dont
les SEDs moyennes ont été obtenues grâce au stacking (c'est-à-dire sélectionnées dans l'in-
frarouge moyen). A plus grande luminosité (L
IR
> 1012L), on observe l'eet inverse. Ceci
aura des conséquences sur les résultats présentés dans la suite.
V.1.3 Corrélations et estimation de L
IR
Une fois déterminées la luminosité totale infrarouge L
IR
et les luminosités monochroma-
tiques à 8, 24, 70 et 160 µm (dans le référentiel au repos des galaxies) nous pouvons étudier
les corrélations entre ces diérentes luminosités. On notera L8, L24, L70 et L160 les quatre
luminosités monochromatiques
2
. Celles-ci s'expriment en Watt, de même que L
IR
.
Les corrélations entre les quatre luminosités monochromatiques et L
IR
sont présentées
gure V.9 pour les 372 galaxies détectées directement aux quatre longueurs d'onde. Au
premier ordre, ces corrélations sont un eet de taille : plus l'émission infrarouge est importante
2. An d'éviter toute ambiguité, il vaudrait mieux utiliser les notations suivantes (νLν)8µm, rest,
(νLν)24µm, rest, (νLν)70µm, rest et (νLν)160µm, rest qui sont plus explicites.
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Figure V.9  Corrélations entre les luminosités monochromatiques à 8, 24, 70 et 160 µm et
la luminosité totale infrarouge L
IR
. Les symboles sont les mêmes que gure V.6. Des barres
d'erreur caractéristiques sont montrées dans le cercle en bas à droite. Le meilleur ajustement
(équations V.5) est la droite grise.
plus l'émission à chaque longueur d'onde le sera. Ce n'est donc pas tant les corrélations en
elles-même qui importent, mais la pente de ces corrélations et la dispersion autour de la valeur
moyenne qui nous renseignent toutes les deux sur les SEDs des galaxies étudiées. En eet,
si la pente de la droite (en échelle logarithmique) est plus grande que 1, cela signie que la
luminosité totale L
IR
augmente plus vite que la luminosité à la longueur d'onde considérée.
La dispersion nous renseigne quant à elle sur la variété des SEDs des galaxies.
Nous avons ajusté les corrélations précédentes par une droite (en échelle logarithmique,
c'est-à-dire une loi de puissance en échelle linéaire). Nous obtenons les relations suivantes
qui peuvent être utilisées pour estimer L
IR
à partir d'une luminosité monochromatique :

L
IR
= 482.5× L0.838 (±37%)
L
IR
= 5113× L0.7424 (±37%)
L
IR
= 9.48× L0.9370 (±16%)
L
IR
= 0.596× L1.06160 (±26%)
(V.5)
Les chires entre parenthèses donnent la dispersion relative (1-σ) autour du meilleur ajuste-
ment (en échelle linéaire). Comme on aurait déja pu le noter sur la gure V.7, on remarque
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que la luminosité à 70 µm est le meilleur traceur de L
IR
. L8 et L24, bien qu'étant de moins
bons traceurs, permettent toutefois d'estimer L
IR
avec une précision meilleure que 40%.
Ces corrélations ayant été établies à partir des 372 galaxies sélectionnées dans l'infrarouge
lointain, les équations V.5 ne sont a priori valables que pour de telles galaxies.
L'échantillon précédent sur lequel nous avons établi les corrélations est dominé par des
galaxies situées à des redshifts intermédiaires (93% sont à z < 0.4). Les SEDs moyennes
obtenues grâce au stacking permettent de sonder des galaxies à plus grand redshift (pour une
luminosité donnée). Nous avons donc ajouté ces points sur les corrélations précédentes (voir
gure V.10). Ces derniers sont en plutôt bon accord avec les précédents, même si on observe
un léger décalage qui peut être expliqué par les eets de sélection présentés au paragraphe
précédent. En eet, à faible luminosité (L
IR
. 1011L), les galaxies sélectionnées dans l'in-
frarouge moyen (c'est-à-dire les points obtenus avec le stacking) sont plus chaudes que les
galaxies sélectionnées dans l'infrarouge lointain et, pour une même luminosité infrarouge L
IR
,
les galaxies les plus chaudes sont celles qui émettent le plus à 24 µm et le moins à 160 µm.
A plus grande luminosité, on a l'eet inverse. Ceci est cohérent avec les décalages observés
gure V.10.
Figure V.10  Même gure que la gure V.9 mais avec les points de stacking ajoutés. Les
droites grises continues représentent les meilleurs ajustements obtenus avec tous les points
(équations V.6) et les droites grises en tirets, les meilleurs ajustements obtenus sans les points
de stacking (équations V.5).
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En tenant compte de ces nouveaux points, on obtient les relations suivantes :


L
IR
= 377.9× L0.838 (±37%)
L
IR
= 6856× L0.7124 (±54%)
L
IR
= 7.90× L0.9470 (±19%)
L
IR
= 4.24× L0.98160 (±31%)
(V.6)
Ces dernières relations sont représentatives de l'ensemble de la population des galaxies in-
frarouges puisqu'elles ont été établies sur un grand nombre d'objets diérents. Elles sont en
particulier valables jusqu'à z = 1.1 pour les LIRGs et jusqu'à z ∼ 2 pour les ULIRGs.
On peut noter que la dispersion à 24 µm est celle qui a le plus augmenté. L'origine
de cette augmentation n'est pas bien comprise. En premier lieu, cela pourrait être du à
une éventuelle (bien que peu probable de par notre sélection) contamination par des AGNs.
Ensuite, l'incertitude sur la K-correction des sources à z ∼ 0.8 due à la présence des bandes
PAHs pourraient aussi introduire une dispersion supplémentaire. Enn, cet eet est également
observé sur les SEDs du modèle de Dale et al. (2001), où l'importance relative de l'émission
dans l'infrarouge moyen (20-50 µm) est celle qui varie le plus avec le paramètre α, c'est-à-dire
avec l'activité de formation stellaire. Ceci fait de l'infrarouge moyen la gamme de longueur
d'onde la plus sensible aux évènements récents dans les galaxies observées puisque c'est
l'émission des VSG qui dépend le plus fortement de l'intensité du champ de radiation (par
exemple Boselli et al. 1998).
Lorsque c'est possible, combiner diérentes luminosités monochromatiques permet de
mieux contraindre la luminosité totale infrarouge. Nous avons en particulier établit les re-
lations suivantes à partir de la totalité de notre échantillon :

L
IR
= 5607× L0.718 + 1.00× 10−5 × L1.5024 (±34%)
L
IR
= 8.9× 10−4 × L1.2724 + 12.62× L0.9270 (±20%)
L
IR
= 3.87× L0.9670 + 1.58× L0.95160 (±11%)
L
IR
= 0.0071× L1.118 + 7.4× 10−4 × L1.2824 + 12.8× L0.9270 (±19%)
L
IR
= 1.62× L0.9924 + 1.59× L0.9870 + 3.78× L0.94160 (±7%)
L
IR
= 8.86× L0.818 + 1.28× L1.0024 + 1.45× L0.9870 + 3.92× L0.94160 (±6%)
(V.7)
On remarque par exemple que combiner les luminosités à 8 et 24 µm permet d'améliorer
légèrement l'estimation de L
IR
. Il en est de même si on combine L70 et L160 : on obtient LIR
avec une précision de 11%. Enn, combiner les quatre luminosités permet d'estimer L
IR
à
6% près.
Ces relations sont très utiles pour étudier les galaxies à grand redshift puisque on dispose
très rarement pour ces galaxies d'informations sur leur SED dans l'infrarouge lointain (cf.
paragraphe V.1.1). Dans ce cas, on peut alors, à l'aide des relations précédentes, donner une
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estimation de la luminosité totale infrarouge uniquement à partir des ux à 8 et/ou 24 µm
et du redshift. On obtient également l'incertitude sur cette estimation.
V.1.4 Application à l'Univers lointain
Ces résultats ont été utilisés par Caputi et al. (2007) pour déduire les fonctions de lumino-
sité bolométrique à z = 1 et z ∼ 2 des fonctions de luminosité à 8 µm obtenues aux mêmes
redshits. Ces dernières avaient été obtenues à partir d'un échantillon très profond de galaxies
sélectionnées à 24 µm et dominées par la formation stellaire (les AGNs ont été supprimés
grâce à des critères X et infrarouges). Les redshifts de toutes ces sources sont connus. A
partir des ux à 24 µm et des redshifts, il est facile d'obtenir les luminosités à 8 µm dans le
référentiel de la galaxie, puisque la K-correction à appliquer est petite (en particulier à z ∼ 2).
On en déduit alors les fonctions de luminosité à 8 µm qui peuvent ensuite être converties
en fonction de luminosité bolométriques à partir des relations V.6. Ces deux fonctions de
luminosité sont représentées gure V.11.
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Figure V.11  A gauche : fonction de luminosité à 8 µm à z = 1 (triangles blancs) et z ∼ 2
(symboles gris). A droite : fonction de luminosité bolométrique à z = 1 et z ∼ 2 (même
symboles). D'après Caputi et al. (2007).
Il est ensuite possible de calculer la densité d'énergie infrarouge à partir de ces fonctions de
luminosité (voir équation I.76) (la pente de la partie faible luminosité étant xée à α = 1.2).
On obtient ρ
IR
(z = 1) = (1.2±0.7)×109 LMpc−3 et ρIR(z ∼ 2) = (6.6±3.6)×108 LMpc−3
qui peuvent être transformées en taux de formation stellaire volumiques : δ
SFR
(z = 1) =
0.20M yr
−1
Mpc
−3
et δ
SFR
(z ∼ 2) = 0.11M yr−1Mpc−3. Ces valeurs sont en bon accord
avec les autres études (Barger et al. 2000; Perez-Gonzalez et al. 2005; Reddy et al. 2008)
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et montrent que la densité d'énergie semble être maximum entre z = 1 et z = 2. A z ∼ 2,
environ 90% de l'énergie infrarouge est émise par les galaxies de type LIRGs et ULIRGs et
ces deux populations contribuent de façon égale à la densité totale d'énergie infrarouge.
V.1.5 Evolution avec le redshift ?
Comme notre échantillon couvre une large gamme de redshift et de luminosité, nous avons
pu étudier s'il était possible de détecter une éventuelle évolution des SEDs avec le redshift.
Une des propriétés bien connue des galaxies infrarouges est l'augmentation de la tem-
pérature des gros grains, tracée par exemple par le rapport L160/L70, avec la luminosité
infrarouge L
IR
. Nous avons en particulier étudié si cette relation évoluait avec le redshift.
Notre échantillon permet d'étudier indépendamment trois gammes de redshifts : l'échantillon
à bas redshift est composé des galaxies détectées directement à toutes les longueurs d'onde,
celui à redshift intermédiaire des galaxies provenant du stacking dans le champ Boötes (les
carrés roses sur les gures) et enn l'échantillon à grand redshift est composé des galaxies
provenant du stacking des sources de Caputi et al. (2007) (étoiles bleues sur les gures).
La gure V.12 montre qu'il n'y a pas d'évolution notable de cette relation avec le redshift :
les points à plus haut redshift étant compatibles avec les points à bas redshift, même si on
observe quelques diérences qui sont dues au eets de sélection déjà présentés (gure V.8).
En particulier, à faible luminosité, les points provenant du stacking (c'est-à-dire sélectionnés
dans l'infrarouge moyen) ont une couleur L160/L70 plus faible, c'est-à-dire une température
de gros grains plus élevée, que les sources sélectionnées dans l'infrarouge lointain.
Figure V.12  A gauche : évolution de la relation entre la couleur L160/L70 et L
IR
avec le
redshift. Les symboles sont les mêmes que précédemment. La température des gros grains a été
calculée en supposant que ceux-ci avaient une émission de type corps noir modié avec un indice
spectral β = 2. A droite : meilleur ajustement (et intervalle de conance à 1σ) des relations
températureluminosité pour chacun des trois sous-échantillons.
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V.1.6 Lien avec la population des galaxies submillimétriques
Enn nous avons étudié le lien entre notre large échantillon de galaxies infrarouges et
la population des galaxies sub-millimétriques (SMG) en comparant l'évolution de la tempé-
rature de la poussière froide Td,cold de ces galaxies avec la luminosité totale infrarouge LIR
(gure V.13). Il est d'ailleurs possible de remarquer une fois encore sur cette gure les eets
de sélection mentionnés précédemment : en eet, aux faibles luminosités (L
IR
. 1011L)
les points provenant du stacking correspondent à des températures plus importantes que
les galaxies détectées directement à toutes les longueurs d'onde alors qu'aux plus grandes
luminosités (L
IR
& 1012L), on observe l'eet inverse.
Nous avons comparé nos résultats à ceux de Chapman et al. (2003) (galaxies IRAS lo-
cales), Sajina et al. (2006) (sources FIRBACK 170 µm), Kovács et al. (2006) (galaxies
submillimétriques) et Benford et al. (1999); Beelen et al. (2006) (AGNs) et l'on observe un
bon accord entre toutes ces études même si elles ne couvrent pas toutes les mêmes régimes
de température et de luminosité. Une des questions que l'on peut se poser est de savoir si les
galaxies submillimétriques constituent, à un redshift donné, une population dominante ou si
elles sont au contraire marginales. Pour cela, nous avons sélectionné dans notre échantillon
initial deux tranches de redshift et comparé aux sources des précedentes études situées aux
mêmes redshifts (gure V.13). A z ∼ 1, on voit que les deux SMGs sont plus froides que
nos galaxies. Il est possible que notre échantillon contienne quelques galaxies aussi froides,
mais il n'est pas dominé par celles-ci. A z ∼ 2, notre point moyen est en bon accord avec
les galaxies submillimétriques de plus faible luminosité. Ceci suggère que les populations de
galaxies infrarouges et submillimétriques sont identiques mais ces deux types d'observation
se complètent bien : la première est bien adaptée à l'étude des galaxies à z . 2 alors que le
domaine submillimétrique est plus adapté à l'étude des galaxies situées à plus grand redshift
à cause de la K-correction avantageuse dans cette gamme de longueur d'onde.
V.2 Etude détaillée des SEDs de quelques galaxies
An d'étudier plus en détail les SEDs des galaxies infrarouges, 21 heures d'observations ont
été obtenues sur le télescope spatial Spitzer dans le cadre d'un programme de temps ouvert
(ModzSED ; PI : Hervé Dole). 17 galaxies sélectionnées à 70 µm et situées à des redshifts
intermédiaires (0.02 < z < 0.56, z
median
= 0.12) ont été observées à l'aide des instruments
IRS et MIPS-SED.
Ces observations ont pour objectif d'apporter des contraintes supplémentaires sur les SEDs
des galaxies infrarouges à des redshifts intermédiaires, et plus particulièrement dans l'infra-
rouge lointain, où les données sont plus diciles à obtenir comme il a déjà été signalé précé-
demment. Grâce à ces données on pourra par exemple mesurer la température des gros grains,
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Figure V.13  En haut : variation de la température de la composante froide de la poussière
pour les galaxies de notre échantillon et quelques autres galaxies détectées dans le domaine
submillimétrique (Chapman et al. 2003; Sajina et al. 2006; Kovács et al. 2006; Benford et al.
1999; Beelen et al. 2006). Les lignes continues cyan et les lignes tirets orange sont les limites
de détection pour les galaxies de notre échantillon détectées directement et grâce au stacking.
Seules les sources situées à droite de ces lignes sont détectables. En bas à gauche : idem
pour la tranche de redshift 0.5 < z < 1.3. En bas à droite : idem pour la tranche de redshift
1.3 < z < 2.3.
ou encore estimer précisément la luminosité infrarouge totale L
IR
. On pourra aussi étudier
en détail la physique de la poussière (ionisation, taille, composition...) grâce aux bandes des
molécules PAHs observées par IRS. On pourra enn voir comment ces propriétés dépendent
de la luminosité infrarouge et du redshift.
Cet échantillon est unique de par sa large couverture spectrale. Les données disponibles
couvrent en eet la quasi-totalité du spectre infrarouge (de 3 à 200 µm). Nous présentons
dans cette partie quelques résultats préliminaires.
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V.2.1 Présentation des données
L'échantillon a été sélectionné dans l'infrarouge lointain, à 70 µm : S70 > 200 mJy. Grâce
au relevé spectroscopique AGES (Kochanek et al., en préparation), le redshift de toutes
les sources telles que S24 > 1 mJy, c'est-à-dire de toutes les sources de l'échantillon, est
connu. Ce relevé permet également de rejeter les AGNs de notre l'échantillon grâce à des
diagnostiques spectroscopiques dans le domaine visible.
Ces 17 sources ont été observées en mode basse résolution sur le spectrographe IRS
(avec les quatre modules LL1, LL2, SL1, SL2) et en très basse résolution avec MIPS-SED.
La réduction des données a été essentiellement faite par Christophe Willmer (équipe MIPS,
University of Arizona). Nous avons également mesuré le ux des 17 sources aux sept longueurs
d'onde disponibles sur Spitzer (3.6, 4.5, 5.8, 8.0, 24, 70 et 160 µm). Les résultats sont
donnés dans la table V.1. Certaines sources sont résolues aux plus courtes longueurs d'onde
et/ou présentent un très proche voisin (voir gure V.14), ce qui nous a obligé à adapter les
rayons d'ouverture à chaque source et éventuellement à soustraire la contribution de sources
voisines. Certaines sources ont également été détectées par IRAS : le cas échéant, leur ux
a été reporté dans la table V.1.
Des images optiques (SDSS) et infrarouge (3.6, 24 et 70 µm) des diérentes galaxies de
l'échantillon sont visibles gure V.14. On remarque qu'environ la moitié d'entre elles présente
des signes forts d'interaction (voisin très proche, morphologie irrégulière, queue de marée).
Le reste des galaxies ressemble plutôt à des spirales.
Nous avons donc pour chacune des 17 galaxies un grand nombre d'observations dans
l'infrarouge que nous avons combinées an d'obtenir les SEDs présentées gure V.15. Des
spectres optiques sont également disponibles mais nous ne les avons pas utilisés. Lors de
la calibration en ux des spectres IRS, deux corrections doivent être appliquées : sur le
spectre 2D, le ux est intégré dans une ouverture donnée (qui peut dépendre de la longueur
d'onde). Comme pour la photométrie d'ouverture, on doit corriger cet eet : cette correction
est l'ALCF (Aperture Loss Correction Factor). Ensuite, une partie du ux de la source est
perdue à cause de la taille nie de la fente d'entrée du spectrographe. Il faut alors appliquer
une deuxième correction, dite SLCF (Slit Loss Correction Factor). Dans le cas des sources
ponctuelles ces deux corrections (qui dépendent de la longueur d'onde) sont contenues dans
le facteur de calibration puisque celui-ci a été établi sur des sources ponctuelles (des étoiles).
Cependant, dans le cas de sources étendues (c'est-à-dire les sources 00, 01, 02, 03, 04,
05, 06 et 07 de notre échantillon), ces corrections ne sont plus valables et il faut faire des
corrections supplémentaires. Pour cela, nous avons appliqué les corrections SLCF établies
par le SSC
3
dans le cas d'un prol plat à la fois dans les directions spatiales et spectrales.
Pour corriger de l'autre eet, nous avons respectivement recalé les spectres IRS SL et LL
3. http://ssc.spitzer.caltech.edu/irs/calib/extended_sources/slcf.html
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Table V.1  Flux des 17 galaxies de l'échantillon ModzSED à 3.6, 4.5, 5.8, 8.0, 24, 60, 70, 100 et 160 µm.
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Figure V.14  Images des 17 galaxies de l'échantillon ModzSED. La première image est une
image optique du relevé SDSS, les trois suivantes correspondent aux longueurs d'onde 3.6, 24
et 70 µm. Chaque image a une taille de 5′×5′.
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Figure V.14  suite
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Figure V.14  suite
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Figure V.15  SEDs infrarouge des 17 sources de l'échantillon ModzSED. Les points verts sont
les points photométriques à 3.6, 4.5, 5.8, 8.0, 24, 60 (si disponible), 70, 100 (si disponible) et
160 µm. Le spectre IRS est en rouge (partie SL) et en bleu (partie LL). Les données MIPS-SED
sont représentées par des losanges cyans.
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Figure V.15  suite
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sur les ux S8 et S24 correctement intégrés sur toute la source même dans le cas des sources
résolues. Enn, nous avons aussi recalé le spectre basse résolution MIPS-SED sur le point
photométrique à 70 µm.
V.2.2 Analyse
• Estimation de la luminosité totale infrarouge
En utilisant la méthode décrite au paragraphe V.1.2, nous avons mesuré la luminosité
totale infrarouge L
IR
des 17 galaxies de l'échantillon à partir des quatre ux S8, S24, S70,
S160 et du redshift z. Les luminosités totales infrarouges des galaxies sont majoritairement
comprises entre 1010L et 10
12L. On peut séparer ces galaxies en deux groupes de taille
similaire : les galaxies de luminosité inférieure à 2×1011L et celles telles que LIR > 2×1011L
La source ModzSED_16 a une luminosité totale beaucoup plus grande (L
IR
∼ 1013L) mais
il s'avère qu'elle contient un AGN. Les valeurs de L
IR
obtenues sont données table V.2.
• Contribution des AGNs
Il est possible, grâce à des critères infrarouges, de détecter la présence d'un AGN très
obscurci et donc non détecté dans le visible mais pouvant contribuer à l'émission infrarouge.
Nous avons ici utilisé les critères de sélection proposés par Stern et al. (2005). Il en existe de
nombreux autres. On peut par exemple citer Lacy et al. (2004); Hatziminaoglou et al. (2005);
Alonso-Herrero et al. (2006); Richards et al. (2006). Les résultats sont présentés gure V.16.
Deux sources sont clairement dans la région des AGNs (10 et 16) et une autre (13) est à la
limite de la région. Ces trois sources font partie des plus lumineuses et des plus distantes. Il est
toutefois possible que certains AGNs ne soient pas détectés par de tels critères infrarouges.
Il faudrait alors combiner des informations sur l'émission dans le domaine X de ces galaxies
(voir par exemple Barmby et al. (2006) pour une discussion de la complémentarité entre ces
diérentes méthodes de sélection des AGNs).
• Décomposition des PAHs avec PAHFIT
An de mesurer l'intensité des diérentes bandes des PAHs observées par IRS pour les
17 galaxies de l'échantillon ModzSED, nous avons utilisé le programme PAHFIT (Smith
et al. 2007). Ce programme permet d'ajuster simultatément des bandes PAH avec un prol
lorentzien, des raies d'émission atomiques et moléculaires ainsi qu'un continu (modélisé par
une somme de corps noirs de diérentes températures). Ce continu rend compte à la fois de
l'émission des étoiles vieilles mais aussi des poussières (VSG) et éventuellement d'un AGN.
PAHFIT prend également en compte l'absorption par la poussière et permet de mesurer
l'extinction via le paramètre τ9.7. Un exemple d'utilisation de PAHFIT est présenté gure V.17.
La valeur des luminosités des principales bandes de PAHs sont données table V.2.
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τ9.7 TBG
1011L 10
10L 10
9L 10
9L 10
9L 10
9L 10
9L 10
9L 10
8L 10
8L (K)
0. . . . . . . . . 0.02 0.16 0.14 0.18 0.71 0.13 0.18 0.08 0.06 0.19 0.19 0.000 27.2
1. . . . . . . . . 0.03 1.37 1.87 2.22 8.34 1.80 2.26 1.33 0.85 2.92 0.34 0.000 24.4
2. . . . . . . . . 0.03 0.24 0.31 0.42 1.41 0.30 0.36 0.21 0.09 0.36 0.05 0.000 24.2
3. . . . . . . . . 0.03 0.65 0.85 1.13 3.70 0.68 0.96 0.57 0.41 0.99 0.06 0.000 21.9
4. . . . . . . . . 0.04 0.29 0.34 0.44 1.55 0.31 0.36 0.21 0.13 0.51 0.05 0.000 27.3
5. . . . . . . . . 0.04 0.80 1.18 1.49 5.61 0.98 1.14 0.81 0.58 1.22 0.11 1.937 23.9
6. . . . . . . . . 0.04 0.41 0.45 0.64 1.97 0.50 0.59 0.32 0.12 0.81 0.00 0.000 26.5
7. . . . . . . . . 0.07 0.69 0.39 0.46 1.70 0.35 0.43 0.35 0.15 0.43 0.02 0.101 25.7
8. . . . . . . . . 0.13 1.36 0.92 1.00 3.97 0.74 1.11 0.75 0.50 0.57 0.23 1.589 24.5
9. . . . . . . . . 0.15 5.85 1.70 2.06 7.28 1.65 2.24 0.74 0.76 3.47 0.38 0.709 28.4
10 . . . . . . . 0.17 4.85 3.33 2.32 13.19 2.19 2.67 2.91 3.52 4.25 2.10 2.622 28.7
11 . . . . . . . 0.22 7.38 7.76 10.31 36.58 6.84 8.64 4.08 3.93 6.81 0.63 1.661 27.6
12 . . . . . . . 0.23 5.52 3.75 4.90 16.82 3.62 5.28 1.93 0.99 3.62 0.73 0.923 27.5
13 . . . . . . . 0.24 7.91 4.33 4.19 17.06 2.27 4.62 3.62 1.86 8.16 4.00 0.000 32.1
14 . . . . . . . 0.25 10.77 2.53 2.61 11.50 2.06 2.88 1.54 1.57 3.79 0.48 2.919 35.0
15 . . . . . . . 0.27 9.62 4.27 4.33 16.30 3.92 4.66 4.47 3.46 10.43 2.80 1.733 36.2
16 . . . . . . . 0.56 82.68 23.47 26.05 97.73 24.30 9.73 17.83 28.48 32.90 0.00 3.052 41.0
Table V.2  Tableau récapitulatif des diérentes grandeurs physiques mesurées sur les SEDs de l'échantillon ModzSED.
148 V.2. ETUDE DÉTAILLÉE DES SEDS DE QUELQUES GALAXIES
Figure V.16  Sélection des AGNs de notre échantillon (en rose) à l'aide du critère proposé
par Stern et al. (2005). Les candidats AGNs sont les sources qui sont situées dans la région
délimitée par les traits bleus.
Une fois les luminosités de chaque bande PAH mesurées, nous pouvons étudier comment
celles-ci dépendent de la luminosité totale infrarouge. La gure V.18 montre que la luminosité
des bandes PAHs augmente moins vite que la luminosité totale infrarouge : en eet, les pentes
des corrélations sont inférieures à 1 (et ceci est vérié à plus de 3-σ). On observe également
quelques diérences dans les pentes L
band
vs L
IR
entre les diérentes bandes PAHs mais celles-
ci ne sont pas statistiquement signicatives. On avait d'autre part montré au paragraphe V.1.3
que la luminosité à 8 µm augmentait plus vite que L
IR
. Etant donné que la luminosité à 8 µm
est la somme de la luminosité des PAHs et de la luminosité du continu (fait par l'émission
des VSGs), cela signie que l'émission des VSGs augmente plus vite que la luminosité totale
infrarouge.
Nous avons également étudié la dépendance de certains rapports de bandes en fonction de
L
IR
(gure V.19). Ces rapports montrent une assez grande dispersion mais ne dépendent pas
fortement de la luminosité totale infrarouge. Les rapports 6.2/11.3 et 11.3/17 semblent dé-
pendre de L
IR
(détection à 2.7 et 2.3 σ respectivement) contrairement aux rapports 7.7/11.3
et 6.2/7.7. Le rapport 7.7/11.3 est un traceur de l'état d'ionisation des PAHs (Flagey et al.
2006), ce qui signie que l'état d'ionisation des PAHs ne dépend pas de L
IR
dans notre échan-
tillon. On remarquera aussi que ce rapport est en moyenne plus élevé que celui trouvé par
Smith et al. (2007) ce qui suggère un état d'ionisation plus élevé dans notre échantillon que
dans l'échantillon SINGS. Toutefois, Smith et al. (2007) ont montré que le rapport 7.7/11.3,
mesuré sur une grande variété de galaxies locales, était légèrement plus élevé pour les galaxies
dominées par une région HII que pour les galaxies dominées par un AGN, ce qui expliquerait
le décalage observé. On observe les mêmes eets pour le rapport 11.3/17. Enn, le rapport
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Figure V.17  Exemple de décomposition des PAHs à l'aide de PAHFIT sur le spectre IRS
de la source ModzSED_05. Les lignes rouges représentent le continu provenant de l'émission
thermique de la poussière, la ligne magenta le continu porvenant de l'émission stellaire et la
ligne continue grise épaisse est la somme de ces deux composantes. Les lignes bleues au-dessus
de ce continu sont les bandes aromatiques des PAHs alors que les lignes d'émission plus étroites
(en violet) sont les raies d'émission moléculaires et atomiques. Toutes ces composantes sont
atténuées par la courbe d'extinction tracée avec la ligne pointillée (axe à droite). La ligne verte
est le meilleur ajustement des données (les petits carrés noirs).
6.2/7.7 est un traceur de la taille des PAHs (Draine & Li 2001) et cette taille ne semble pas
dépendre de la luminosité infrarouge L
IR
.
• Estimation de la température de la poussière froide
Les gros grains ont une émission thermique de type corps noir modié. Nous avons me-
suré leur température en ajustant sur les points photométriques à 70 et 160 µm ainsi que
sur le spectre MIPS-SED un spectre de corps noir modié. Un poids supérieur est aecté à
la luminosité à 160 µm an de forcer le spectre à passer par ce point. L'indice spectral β
est xé successivement à 1.5, 2 et 2.5 an d'étudier l'inuence de cette valeur sur la déter-
mination de la température de la poussière froide étant donné la dégénérescence entre ces
deux paramètres (voir par exemple Sajina et al. 2006). Les résultats sont donnés gure V.20
et les valeurs de température obtenues avec l'indice spectral β = 2 sont rappelées table V.2.
Il est alors possible de déduire le champ de rayonnement χ auquel sont soumis les gros
grains. Ceux-ci sont à l'équilibre thermique et émettent donc autant d'énergie qu'ils en re-
coivent : la puissance émise est donc proportionnelle au champ de rayonnement. De plus, la
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Figure V.18  Variation de la luminosité des 6 principales bandes de PAHs (6.6 µm, complexe
à 7.7 µm, 8.6 µm et complexes à 11.3, 12.6 et 17 µm) et de la luminosité totale des bandes
PAHs en fonction de la luminosité totale infrarouge L
IR
pour les 17 galaxies de l'échantillon
ModzSED. La droite qui ajuste le mieux les données est représentée en gris foncé et la zone de
conance à 1-σ en gris clair.
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Figure V.19  Variation des rapports entre diérentes bandes de PAH en fonction de l'émission
totale infrarouge pour les 17 galaxies de l'échantillon ModzSED. Les traits bleus horizontaux
représentent la médiane (trait continu) et les quartiles à 10% et 90% (traits pointillés) mesurés
par Smith et al. (2007) sur un échantillon local.
loi de Stefan permet d'écrire que la puissance émise par ces gros grains à l'équilibre thermique
est proportionnelle à T 4+β. Le champ de rayonnement est généralement mesuré en unité de
champ de rayonnement solaire. Sachant que des gros grains, dans un tel champ seraient à
une température d'équilibre de 17.4 K, on obtient la relation entre le champ de rayonnement
χ et la température T
BG
des gros grains :
χ =
(
T
BG
17.4
)4+β
(V.8)
Nous avons mesuré le champ de rayonnement des 17 galaxies de l'échantillon ModzSED
grâce à cette méthode. Nous avons ensuite étudié la variation de la contribution des PAHs
à l'émission totale infrarouge en fonction du champ de rayonnement χ (gure V.21). On
observe une nette décroissance du rapport L
PAH
/L
IR
en fonction du champ de rayonnement
χ. Ceci peut-être interprété par le fait que les PAHs sont détruits lorsqu'ils se trouvent dans
un fort champ de rayonnement.
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Figure V.20  Mesure de la température des gros grains à partir des ux à 70 et 160 µm
(étoiles vertes) et du spectre MIPS-SED (losanges rouges) pour les 17 galaxies de l'échantillon
ModzSED. L'indice spectral a été successivement xé à 1.5 (courbe bleue), 2 (courbe rose) et
2.5 (courbe orange).
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Figure V.21  Variation de la luminosité relative des PAHs en fonction du champ de rayonnement
χ.
• Classication des galaxies
Nous avons également classé les 17 galaxies de notre échantillon selon les critères dénis
par Spoon et al. (2007). Nous avons mesuré l'intensité de l'absorption par les silicates et
la largeur équivalente de la bande à 6.2 µm comme expliqué dans le papier de Spoon et al.
(2007) an de ne pas introduire de biais. En eet les valeurs obtenues de cette façon diérent
de celles obtenues avec PAHFIT (voir Smith et al. 2007, pour plus de détails). On obtient le
diagramme présenté sur la gure V.22. On remarque que la plupart des galaxies de l'échantillon
ModzSED sont situées dans la région 1C qui correspond aux sources dont le spectre dans
l'infrarouge moyen est dominé par l'émission des PAHs. Les autres sources situées dans les
régions 1B, 2D et 2C montrent une légère diminution de la largeur équivalente de la bande
à 6.2 µm et/ou une légère absorption par les silicates.
• Conclusion
Les SEDs des 17 galaxies de l'échantillon ModzSED ont une très large couverture spectrale
ce qui rend cet échantillon unique et très intéressant. L'étude préliminaire que nous avons
eectuée a permis de mettre en évidence quelques résultats intéressants qui devront être
approfondis :
 nous avons tout d'abord détecté la présence des bandes PAHs dans toutes les galaxies
de l'échantillon. Même si certaines de ces galaxies semblent contenir un noyau actif, ce
n'est pas ce dernier qui domine l'émission infrarouge.
 nous avons également montré que la luminosité des bandes de PAHs augmentait moins
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Figure V.22  Classication des galaxies de l'échantillon ModzSED selon le critère introduit
par Spoon et al. (2007).
vite que la luminosité totale infrarouge et que certains rapports de bandes (6.7/11.3 et
11.3/17) semblaient dépendre de L
IR
.
 enn, nous avons mesuré la température des gros grains et le champ de rayonnement
dans ces galaxies. Nous avons alors montré que la contribution des PAHs à l'émission
totale infrarouge diminuait lorsque le champ de rayonnement augmentait. Ceci suggère
une destruction des PAHs lorsque le champ de rayonnement est plus important.
V.3 Observation sub-millimétrique d'un proto-amas à z =
2.38
L'étude présentée ici a été faite par Alexandre Beelen avec qui j'ai collaboré en particulier
pour la mesure des ux à 3.6 µm et 24 µm des sources détectées à 870 µm. Ces travaux ont
donné lieu à une publication : Beelen et al. (2008).
Une des plus grandes structures connue à l'heure actuelle à grand redshift est un lament de
110 Mpc situé autour du proto-amas J2143-4423. Cette structure est également connue pour
contenir 37 galaxies avec une forte émission Lyα (Palunas et al. 2004; Francis et al. 2004).
Certaines sources Lyα sont également étendues (& 50 kpc) : on les appelle des blobs Lyα.
L'origine de cette émission étendue est encore aujourd'hui sujet à dicussions. Elle pourrait
provenir de puissants starbursts associés à des explosions de supernovae qui produiraient des
chocs et fourniraient l'énergie nécessaire pour exciter l'hydrogène neutre. Des phénomènes
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d'accrétion autour d'un AGN obscurci pourraient également fournir l'énergie nécessaire. Enn
les cooling ow seraient une autre source d'énergie possible.
Le proto-amas considéré ici contient 4 blobs Lyα. Parmi ces 4 sources étendues, 3 ont
été détectées à 24 µm par Colbert et al. (2006) ce qui en fait des sources très lumineuses 4
dans l'infrarouge (L
IR
∼ 1013L). Cette dernière étude suggère également que ces blobs
Lyα sont associés à des interactions et/ou collisions entre galaxies. Toutefois an de mieux
estimer la luminosité totale infrarouge de ces objets, et donc leur taux de formation stellaire,
il vaut mieux utiliser des observations sub-millimétriques, qui, à ces redshifts, sondent le pic
de l'émission infrarouge. Geach et al. (2005) ont détecté, à 870 µm avec SCUBA, 20%
des blobs Lyα au sein d'une structure similaire située à z = 3.09, ce qui implique une très
forte luminosité infrarouge et privilégie donc l'hypothèse d'un puissant starburst. Les auteurs
de cette étude suggèrent également que ces émissions étendues Lyα pourraient être une
particularité de la population des galaxies sub-millimétriques.
L'étude présentée ici consiste en une observation de cette large structure à z = 2.38
avec LABoCa (Siringo et al. 2007) à 870 µm. Cela constitue la première publication d'une
image profonde obtenue avec cet instrument. Après réduction des données et extraction des
sources, il a été possible d'obtenir les comptages de sources dans ce champ (gure V.23).
Ces derniers montrent une surdensité de sources sub-millimétriques dans cette région et plus
particulièrement dans une région de 5
′
de diamètre centrée sur le blob Lyα B7.
En revanche, parmi les 22 sources détectées à 870 µm, seulement une est associée avec
un blob Lyα. Les trois autres blobs Lyα du champ ne sont donc pas détectés à 870 µm.
Dans cette étude j'ai contribué à l'identication dans l'infrarouge des sources détéctées
par LABoCa. J'ai en particulier contruit les mosaïques IRAC à partir des données disponibles
sur l'archive Spitzer et ensuite extrait un catalogue des sources détectées à 3.6 µm. J'ai
ensuite mesuré le ux à 4.5, 5.8 et 8.0 µm de toutes ces sources an de construire un
catalogue global. Ce catalogue a été ensuite corrélé au catalogue des sources détéctées à
24 µm. Enn pour chaque source détectée à 870 µm, nous avons cherché une contrepartie à
24 µm. Environ 1/3 des sources ont une contrepartie infrarouge évidente. 1/3 des sources a
une possible contrepartie avec une probabilité d'erreur inférieure à 20%. Le dernier tiers n'a
pas de contrepartie infrarouge.
Pour les 9 sources détectées à 870 µm et pour lesquelles nous avons clairement identié
la contrepartie infrarouge, nous avons étudié leurs couleurs infrarouges (gure V.24). Ce
genre de diagramme permet en particulier de séparer les sources dont l'émission infrarouge
est dominée par un AGN de celles pour lesquelles cette émission est dominée par la formation
stellaire. On remarque que ∼ 75% (7/9) des sources ont des couleurs infrarouges compatibles
avec celles de starburst situés entre z = 1 et z = 3 et que les deux autres sources ont des SEDs
4. La luminosité L
IR
a été calculée en utilisant la relation entre L6.7 et LIR établie par Chary & Elbaz (2001).
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Figure V.23  Comptages de sources cumulatifs à 870 µm (carrés pleins) comparés aux comp-
tages obtenus à 850 µm par SCUBA (Coppin et al. 2006) (triangles vides). Les carrés vides
représentent les comptages obtenus dans une région de 5
′
centrée sur le blob Lyα B7. Extrait
de Beelen et al. (2008).
d'AGNs. En eet les sources sub-millimétriques sont supposées être de puissants starbursts
(voir par exemple Pope et al. 2006).
L'observation de cette structure à 870 µm a montré un possible excès de sources à cette
longueur d'onde. Une partie importante (∼ 1/3) de ces sources pourrait être associée à la
structure elle-même mais ceci devra être conrmé par un suivi spectroscopique des sources
détectées à 870 µm. Enn, seulement un des quatre blob Lyα présents dans cette structure
a été détecté à 870 µm ce qui permet de donner une limite supérieure de ∼ 1013L sur la
luminosité totale infrarouge de ces sources. Ces prédictions sont inférieures à celles faites par
Colbert et al. (2006).
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Figure V.24  Couleur S24/S8 en fonction de la couleur S8/S4.5 pour les sources détectées à
870 µm (carrés pleins et vides). La ligne continue (respectivement pointillée et tirets) montre
les prédictions obtenues avec des SEDs de type starburst (respectivement Seyfert, QSO) pour
des redshifts variant de 0.5 à 4 (les points montrent les redshifts 1, 2, 3 et 4. Le rectangle rose
délimite la région où sont attendus les starbursts et l'ovale bleu celle où sont attendus les QSO.
Extrait de Beelen et al. (2008).
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L'heure est venue de faire le bilan de ces trois années de travail, au cours desquelles
j'ai étudié, grâce aux données du satellite Spitzer, les galaxies infrarouges. Cette étude a
comporté trois facettes : la distribution spatiale des galaxies infrarouges, leur contribution
au fond dius infrarouge et la détermination de leur distribution spectrale d'énergie. Nous
rappelons dans ce chapitre les principaux résultats que nous avons obtenus.
VI.1 Corrélation spatiale des galaxies infrarouges
La distribution spatiale des galaxies peut être mesurée grâce à deux outils : le spectre
de puissance angulaire et la fonction de corrélation à deux points. Le premier de ces outils
permet l'analyse des anisotropies du fond dius infrarouge, c'est-à-dire des galaxies qui ne
sont pas détectées. Le second outil permet de mesurer la distribution spatiale des galaxies et
sous certaines hypothèses de remonter à la masse du halo de matière noire qui les contient.
Les travaux de Lagache et al. (2007), auxquels j'ai participé, montrent pour la première
fois, la détection de la signature de la corrélation des galaxies dans le spectre de puissance
des anisotropies du CIB à 160 µm. Ce signal de corrélation est très fort et correspond à une
valeur du biais de 2.4, ce qui est presque trois fois supérieur au biais mesuré dans l'Univers
local. Ceci met en évidence une forte évolution de ce paramètre depuis z ∼ 1.
Nous avons également mis au point une nouvelle méthode pour estimer la fonction de
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corrélation angulaire à deux points. Cette méthode présente l'avantage d'être très rapide. La
comparaison, à la fois sur des simulations mais aussi sur des vraies données, de cette méthode
à d'autres estimateurs a permis de valider notre méthode. Certains points, en particulier
l'inuence du masque, méritent malgré tout d'être approfondis.
Nous avons aussi montré l'inuence que pouvait avoir les eets de corrélation entre les
sources lorsque l'on fait du stacking. Nous expliquons comment ces eets peuvent être cor-
rigés.
VI.2 Le fond dius infrarouge
A partir d'un catalogue de plus de 50000 sources sélectionnées à 3.6 µm (S3.6 > 2 µJy) et
réparties sur une surface totale de 0.74 deg
2
, nous avons étudié la contribution des sources
3.6 µm au fond dius infrarouge à 3.6, 24, 70 et 160 µm.
Nous avons montré que les galaxies qui avaient une couleur S24/S3.6 supérieure à ∼6
contribuaient pour environ les 2/3 du fond infrarouge à 24 µm alors qu'elles ne contribuent
que pour ∼ 20% au fond à 3.6 µm. Ceci montre que les galaxies qui dominent le fond à 24 µm
présentent une forte activité de formation stellaire contrairement aux galaxies qui dominent
le fond 3.6 µm pour lesquelles l'activité de formation stellaire est plus modérée et plutôt
semblable à celle des galaxies spirales locales de type M51.
A l'aide de la technique de stacking, nous avons mesuré la contribution des galaxies plus
brillantes que 2 µJy à 3.6 µm au fond infrarouge à 24, 70 et 160 µm : ces contributions
sont respectivement de 2.08±0.17 nW/m2/sr, 6.6±0.8 nW/m2/sr et 15.8± nW/m2/sr. Ces
valeurs sont des limites inférieures du fond. Ces valeurs sont supérieures de 4, 7 et 29% aux
contributions des sources détectées à 24 µm (S24 > 60 µJy), qui sont elles-même en bon
accord avec les résultats de Dole et al. (2006). Au cours de cette étude, nous avons dû
corriger les résultats du stacking des eets de corrélation et nous avons montré que ceux-ci
étaient très importants lorsque le catalogue des sources stackées est limité par la complétude.
VI.3 Les distributions spectrales d'énergie
Le dernier volet de notre étude porte sur la distribution spectrale d'énergie des galaxies
infrarouges. Nous avons en particulier étudié les corrélations entre les luminosités monochro-
matiques infrarouges et la luminosité totale infrarouge pour un échantillon de plus de 2000
sources couvrant une large gamme de luminosité (109L < LIR < 10
13L) et de redshift
(0 < z . 2) et conrmé que l'infrarouge moyen était un bon traceur de la luminosité totale
infrarouge et donc du taux de formation stellaire. Ces corrélations peuvent être utilisées pour
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estimer la luminosité totale infrarouge à partir d'une seule luminosité : L8 et L24 permettent
d'estimer L
IR
avec une précision de 37% et 54%. Notre échantillon ne nous a pas permis de
détecter une quelconque évolution en redshift jusqu'à z ∼ 1, mais on ne peut pas exclure une
faible évolution qui aurait été masquée par des eets de sélection. Enn nous avons montré
que les observations infrarouges et sub-millimétriques étaient complémentaires pour l'étude
des galaxies infrarouges, l'infrarouge étant plus sensible aux galaxies à z . 2 et le domaine
sub-millimétrique plus adapté à la détection des sources à z & 2.
Enn, nous avons étudié de façon détaillée un petit échantillon de 17 galaxies sélectionnées
à 70 µm. Nous disposons pour toutes ces galaxies d'une couverture spectrale exceptionnelle
(spectroscopie IRS et MIPS-SED, photométrie IRAC et MIPS). Nous avons mesuré les lar-
geurs de bande PAH sur les spectres IRS, déterminé la température des gros grains à partir
des données dans l'infrarouge lointain. Nous avons montré que la source principale d'énergie
de ces galaxies était la formation stellaire. Nous avons également mis en évidence une possible
variation des rapports L6.2/L11.3 et L11.3/L17 avec la luminosité infrarouge LIR.
VI.4 Perspectives
Les applications et perspectives de ces travaux sont nombreuses.
La méthode que nous avons mise au point pour mesurer la fonction de corrélation angulaire
nécessite encore d'être approfondie mais elle s'avère d'ores et déjà prometteuse. Elle pourra
permettre de mesurer les propriétés de corrélation spatiale pour des larges échantillons de
galaxies et ainsi de mieux comprendre quel rôle joue l'environnement dans la formation des
galaxies.
Le satellite Herschel qui sera lancé en 2009 permettra de mieux sonder la région sub-
millimétrique des distributions spectrales d'énergie qui est actuellement la moins bien con-
trainte. Ces observations, combinées aux observations actuelles de Spitzer, permettront sans
doute de mieux contraindre les SEDs des galaxies infrarouges et donc de mieux comprendre
leur physique.
Les grands relevés qui seront eectués par Herschel mais aussi par Planck entre 75 et
850 µm permettront également, en utilisant la même méthode de stacking que celles que nous
avons utilisée, de mieux mesurer la valeur du fond dius infrarouge à ces longueurs d'onde. La
nature des sources qui dominent le fond infrarouge dans le domaine sub-millimétrique (500-
850 µm) est actuellement la moins bien contrainte et les observations de Planck et même
d'ALMA et APEX seront très utiles. Combiner ces observations à d'autres grands relevés
comme WISE sera un atout supplémentaire.
Planck permettra aussi d'étudier les anisotropies du fond dius infrarouge. Pour pouvoir
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séparer la contribution des diérentes tranches de redshift, il est nécessaire d'avoir un cata-
logue complet des sources proches que l'on souhaite soustraire et également de bien connaître
leur distributions spectrales d'énergie. Le satellite WISE qui réalisera un relevé de tout le ciel
à 3.3, 4.7, 12 et 23 µm sera particulièrement utile pour construire un tel catalogue.
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Abstract
If the formation of large scale structures is rather well understood, the question of galaxies
formation and evolution still remains open. In particular, there is a need to understand how
the stars are formed in galaxies. Studying infrared luminous galaxies can help to answer these
questions. In this thesis work, we have mainly used infrared data from the Spitzer satellite.
The rst part of this work deals with the study of infrared galaxies spatial distribution. We
introduce a new method to estimate the angular correlation function of galaxies. This method
has been validated both on simulations and data. We also show how these spatial correlation
eects might bias mean ux measurement when using a stacking analysis. Moreover, the
angular correlation function measured on galaxies selected at 3.6 µm or 24 µm shows an
excess of correlation at small angular scales. This could be linked with the interaction of
galaxies inside dark matter halos which might be at the origin of the infrared emission.
Then, we endeavour to better caracterize the Cosmic Infrared Background (CIB) thanks
to a determination of the contribution of galaxies detected at 3.6 µm and by comparing it
to the one of the galaxies selected at 24 µm. We also estimate the contribution to the CIB
at 3.6 and 24 µm of sources selected at 3.6 µm as a function of their specic star formation
rate.
Finally, we study the spectral energy distribution of a large number of galaxies located
between z = 0 and z = 2 : on the one hand we show that the 8 µm and 24 µm luminosities
are good tracers of the total infrared luminosity, and thus of the star formation rate, and
on the other hand, that the properties of these galaxies do not seem to evoluate between
z = 0 and z = 1. We also analyse in detail 17 spectra of infrared galaxies selected at 70 µm
and we show that the relative luminosity of aromatic molecules decreases with an increasing
radiation eld.
Résumé
Si la formation des grandes structures de l'Univers est plutôt bien comprise, celle des
galaxies ainsi que leur évolution l'est beaucoup moins. On s'intéresse en particulier aux mé-
canismes de mise en route de la formation stellaire dans les galaxies. L'étude des galaxies
lumineuses en infrarouge constitue une des approches pour répondre à ces questions. Le travail
eectué au cours de cette thèse repose essentiellement sur l'analyse de données infrarouges
provenant du satellite Spitzer.
La première partie de ce travail porte sur l'étude de la distribution spatiale des galaxies
infrarouges. Nous avons introduit une nouvelle méthode pour mesurer la fonction de corréla-
tion angulaire des galaxies. Cette méthode a été validée sur des simulations et des données.
Nous avons également montré comment les eets de corrélation spatiale pouvaient biaiser
les mesures de ux moyen réalisées par la méthode d'empilement. De plus, la fonction de
corrélation angulaire mesurée pour les sources sélectionnées à 3.6 µm et 24 µm montre un
excès de corrélation aux petites échelles angulaires. Ceci pourrait être lié à l'interaction des
galaxies à l'intérieur d'un même halo de matière noire qui favoriserait alors les mécanismes
d'émission infrarouge.
Dans un second temps, nous nous sommes attachés à mieux caractériser le fond dius
infrarouge (CIB) en déterminant la contribution à ce fond des sources détectées à 3.6 µm et
en la comparant à celle des sources sélectionnées à 24 µm. Nous avons également estimé la
contribution au CIB à 3.6 et 24 µm des sources sélectionnées à 3.6 µm en fonction de leur
taux de formation stellaire spécique.
Enn, nous avons étudié les distributions spectrales d'énergie d'un grand nombre de ga-
laxies situées entre z = 0 et z = 2 : nous avons montré d'une part que les luminosités à
8 et 24 µm étaient de bons traceurs de la luminosité totale infrarouge (et donc du taux
de formation stellaire) et, d'autre part, que les propriétés de ces galaxies ne semblaient pas
évoluer entre entre z = 0 et z = 1. Nous avons également étudié de façon détaillée le spectre
infrarouge de 17 galaxies sélectionnées à 70 µm et nous avons montré que la luminosité
relative des PAHs diminuait lorsque le champ de rayonnement augmentait.
